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Chapitre 1

Introduction

1.1 Le milieu interstellaire statique et dynamique

Définir le milieu interstellaire (MIS ou ISM dans la suite) gnelques mots est difficile. Il représente
environ 15 % de la masse d’'une galaxie (hors matiére noirest@n son sein que peuvent se former
les molécules, complexes ou non. Il est soumis a des effeidimCtion, rougissement et polarisation
du rayonnement en majorité dus a la poussiére interstellags effets de cette derniére se manifestent
de facon indiscutable dans les nébuleuses par réflexionfuseht le rayonnement stellaire. Le milieu
interstellaire est un excellent laboratoire pour les cioil extrémes de pression et de densité néces-
saires pour la formation des molécules; la plupart de cedittons ne peuvent étre qu’approchées en
laboratoire, méme si d’'importants progrés on été réaltmssde la derniére décennie.

Le MIS est en interaction constante avec les étoiles dontriadtion et la destruction modifient
profondément sa physico-chimie. Les éléments lourds panvede la nucléosynthése stellaire sont in-
jectés dans le milieu lors de la phase supernova ainsi quiepaents stellaires lors des phases AGB
et post-AGB, c’est également lors de ces phases tardivesldtion que se forme I'un des constituants
essentiels du milieu interstellaire : la poussiére. Le nagment stellaire constitue la principale source
d’énergie du milieu interstellaire. Il est susceptibleodiser, dissocier, exciter, chauffer (par exemple par
effet photoélectrique sur les grains) le milieu. Le champay@nnement a également des effets sur les
grains, et en particulier sur le manteau de glace formé sugrans dans les régions froides et qui est
susceptible d'étre vaporisé (Barlow 1978). Le champ demagment régit donc en partie les abondances
des éléments en phase gazeuse, avec des conséquencesspegicies importantes.

Le gaz peut étre sous forme atomigue ou moléculaire, neutienisée, contenir des radicaux..., les
molécules interstellaires détectées atteignant des sldgréomplexité jamais soupgonnés. Une compo-
sante essentielle du milieu est cependant solide, il stgtgrains interstellaires : ils sont en général
composés d'un ceeur solide formé principalement de silichem carbone, oxygene et magnésium. Un
manteau de glace formé principalement d’eau, ammoniatianétet monoxyde de carbone peut exister
si les conditions de température et champ de rayonnemenetiiegitent. Les grains sont classiguement
classés dans diverses populations suivant leur taill@ray :

— VSG : trés petits grains €410 A), la confirmation de leur existence a été un des appastnésls

du satellite ISO

— Grains de taille moyenne<d.0 um)

— Une population de gros grainsXa0 ;,m), la distinction entre grains, PAHs et agrégats n’étaat pa

toujours aisée (voir la thése d’habilitation de L. Versteaggour une vue plus précise).



La masse totale des grains ne compte que pour un centiemendaske du milieu interstellaire.
lls possédent cependant des propriétés essentiellegériiation du rayonnement et de dépletion des
éléments, pour ne citer que les plus visibles. De plus lartia des effets importants sur la dynamique
du milieu interstellaire (Ciolek et al. 2004).

En ce qui concerne I'action du champ de rayonnement couiganie spectre, elle peut étre d’origine
externe ou interne au milieu interstellaire, sous formeatdiou ou de raies spectrales. C'est principa-
lement sous 'action du rayonnement que le MIS (le plus sousttique) évolue : le bilan thermique
(chauffage et refroidissement radiatif), la chimie intelfaire, les divers processus atomiques et molé-
culaires sont fortement dépendants des propriétés de aprrament.

Parmi les sources externes de rayonnement on peut citer :

— L'accrétion sur objets compacts et I'émission Xyetssociée

— Les jets provenant des objets compacts ou protostellfigasission associée couvrant souvent la

plus grande partie du spectre

— Lerayonnement des étoiles de la séquence principaldJiddintain pour les types O etB al'IR

proche pour les types M

— Le fond diffus cosmologique, important dans le domaindimméitrique pour des problémes de

confusion (fond diffus par rapport au rayonnement intdeste)

Parmi les sources internes :

— L’émission par les diverses composantes de la poussians, ld domaine de I'IR lointain et le

sub-millimétrique (Zubko et al. 2004, Fischer et al. 1995)

— Les processus de fluorescence du gaz, ayant pour conségliaagmenter la longueur d’'onde du

rayonnement

— Les raies de recombinaison atomiques, ioniques et malées) essentielles pour le refroidisse-

ment du gaz

— L'émission free-free (ou brehmsstrahlung) et free-bodumdaz ionisé (Shang et al. 2004)

— La désexcitation des transitions fines et hyperfines dé&elites espéces, la plus connue de ces

transitions étant la transition hyperfine a 21 cm de HI. Lewitation pouvant se produire méme
a des faibles températures elles ont un role crucial deurack milieu froid

— L'émission continue du gaz, dépendant de sa températdesaddifférentes opacités du milieu

Parallelement aux nombreux travaux observationnelssésagur le MIS et afin de pouvoir les inter-
preter, de plus en plus de modéles théoriques tentent degtés conditions y regnant. Ces modeéles
sont le plus souvent orientés vers des régions particalieneages moléculaires, PDRs, milieu diffus,
restes de supernovae, régions parcourues par des ondescde Ichvolution du milieu interstellaire est
difficile a déterminer car elle fait entrer en jeu de multipfErameétres physico-chimiques ainsi qu’une
multiplicité de processus, tous n’étant pas connus a lapioh :

— Les abondances des divers éléments, et leur lien avecdadatces élémentaires (ou solaires)

— Les propriétés optiques de la poussiere (extinction, $ams polarisation...), intimement liées a

sa composition, elle-méme fortement dépendante de lemvement

— Les sections efficaces de collision entre les diversesespiésentes dans le milieu, en fonction

de la température (dans un milieu froid des calculs quaesiq@@mplets sont nécessaires)
— Les taux de désexcitation radiative et collisionnelle
— Les processus de chimie en milieu dense et diffus, par dedfapondance de molécules comme
CHT est encore mal expliquée par les modéles actuels

— Les capacités ionisantes des rayons cosmiques, essafdied les milieux denses (Padoan et al.
2004)

— Le lien entre propriétés macroscopiques et microscopiguemilieu interstellaire soumis a des



ondes de choc

— En général la réponse du milieu interstellaire aux changpsagonnement, par exemple a celui

créé par une étoile émettant dans I'UV

Par le fait que les variations de ces paramétres peuvenin@tatantes, plusieurs types de régions
ont été classiquement définies dans les différentes étudedlidu interstellaire.

Les nuages froids atomiques : régions a la température idden¥00 K, de densité inférieure a 10
cm~3 et d'une masse d’environ une cinquantaine de masses splagavent appeléggions Hl Une
deuxi@me composante atomique plus chaude (quelquesrmiliéeK) et plus ténue (moins de 1 Th)
constitue I'environnement dans lequel baignent les régidin

Les régions ionisées classiques, ou régions Hll, ont depératures d’environ 10 000 K, elles se
forment au voisinage d'étoiles de type spectral O ou B poustituer les zones les plus brillantes du
ciel (du moins dans le visible). Le fait que ces étoiles nvassse forment au cceur des nuages molécu-
laires a pour conséquence l'existence de régions ditesatedibsociation (PDRs) entourant les régions
ionisées, ou le gaz moléculaire interagit avec le rayonmestellaire ayant traversé la région HIl. Les
satellites opérant dans le domaine X (Chandra, XMM-Newtmnt)dévoilé la présence de gaz ionisé
trés chaud (plusieurs millions de Kelvin) distribué dangdéaxie :le gaz coronaMurali 2000). Cette
composante provient certainement de I'expansion du gézsdiérs des explosions de supernova. En
particulier il a été possible de mettre en évidence I'eristede labulle locale région ionisée de 100 pc
de diameétre englobant le soleil et dont la densité est pibkefque la moyenne galactique (Sfeir et al.
1999).

Les nuages moléculaires sont des condensations denssid¢deupérieures a 41@8m—3) plongées
dans un milieu plus diffus (de I'ordre de 300 c#), ils sont au nombre estimé de 5000 dans notre
galaxie, le gaz moléculaire se concentre principalemems$ das structures extrémement massives et de
température trés faible (aux alentours de 10 K) rleages moléculaires géants

Méme si ces derniers regroupent I'essentiel de la massetrdetures moléculaires ayant pour masse
guelques dizaines de masses solaires et dénommées nuaiipeess(u globules de Bok) ont également
été observées. Ce sont les structures de plus faible masganpaéclencher des instabilités gravitation-
nelles et donc enclencher la formation d’'étoiles. Les nsiagenbres se distinguent principalement des
nuages moléculaires géants par leur faible masse, enviramagses solaires. La principale conséquence
est le fait que trés peu d’'étoiles peuvent y étre forméesalD et nuages sombres sont les objets les plus
intéressants lorsqu'il s’agit d’étudier la formation d’patit nombre d’étoiles (les étoiles ont tendance a
se former en amas lorsque la masse disponible est impqgriénaepa & Boily 2002).

Les nuages moléculaires géants sont les structures deraludegéchelle existant dans le milieu in-
terstellaire, pouvant atteindre jusqu'a®Ifasses solaires pour des tailles de 50 pc (Dame et al. 1986).
Des nuages moléculaires encore plus imposants, enviroma8ses solaires et une taille de 100 pc, ont
été observés dans les galaxies extérieures (Elmegreeh 1887 structure est le plus souvent fragmen-
tée (Thoraval & Boissé 1996) a I'échelle de quelques ung&®raomiques, c'est cette fragmentation qui
est le précurseur de la formation stellaire. Bien que lioggles structures auto-gravitantes reste encore
pour I'essentiel un mystére, le mecanisme ultérieur de d&tion induite d'étoiles est connu. A mesure
gue les condensations de gaz moléculaire entrent dansda phatostellaire, des jets bipolaires peuvent
se former (phase T-Tauri pour les condensations de faibése)al.es ondes de choc susceptibles de dé-
clencher la formation stellaire se forment lorsque cesgepersoniques rencontrent le gaz moléculaire
ambiant (Raga & Cabrit 1993).

Aux températures des nuages moléculaires la moléculentengiemajoritaire, I’hydrogéne molécu-
laire, n’émet pas et il a donc fallu se tourner vers d’autrasgurs moléculaires du milieu : CO, NH
CN, HCO, etc... En particulier la molécule CO est souvedisat pour déterminer I'abondance totale



du gaz moléculaire, cette méthode se basant sur un rappomricue” :

nco
nm,

Mais cette valeur souffre de variations a l'interieur méneendtre galaxie (Lacy et al. 1994), en
particulier dans des régions a la métallicité plus faible dans le voisinage solaire. Ces nuages molécu-
laires possédent des extinctions importantes (la denst@alussiéres croit avec celle du gaz moléculaire,
Rodriguez-Fernandez et al. 2004), en général aux envi@bsmhgnitudes dans le visible. C’est dans cet
environnement peu soumis aux effets du rayonnement quedkxutes les plus complexes peuvent se
former et subsister. Par exemple des espéces complexasdaét CHOH (Boland et al. 1983), CECN
(Goldsmith et al. 1983), HCOOGHEIIder et al. 1980), CEOCH;s, C,H5CN, SG (Sutton et al 1985)
ont été observées vers OMC-1 dans Orion.

Les diverses composantes du gaz interstellaire ne sonngépandantes, mais dans un souci de
simplicité on a défini un certain nombre d’objets-type engitpye du MIS :

— Les nuages diffus et translucents, de faible densité @muer00 cm?) et trés sensibles au champ
de rayonnement du fait des faibles extinctions. Le faitlguie soient pas perturbés par la forma-
tion stellaire fait d’eux des objets ideaux pour les étudeshimie interstellaire (Ingalls et al.
2000)

— Les nébuleuses par réflexion (Lemaire et al. 1996) se fdrloegue le rayonnement stellaire est
diffusé par une concentration de poussiere, ce sont dlextglétalons pour les modéles de PDRs

— Les nuages sombres, avec ou sans formation stellaireqeia masse de gaz est faible le nuage
se trouve dans un état quasi-statique n’évoluant pas tdiligment vers la formation d’une ou
plusieurs étoiles (Pagani et al. 2003)

— Les nuages moléculaires détaillés ci-dessus et les c@nses] condensations de taille caractéris-
tique la longueur de Jeans ou les étoiles se forment véaitadit

Ces ceeurs denses sont les structures de plus haute densité dalieu interstellaire, cette particu-
larité permet certes de provoquer la formation stellairaisrtes rend également difficiles a caractériser.
Les abondances élevées des grains empéchent les obsendatiourte longueur d’onde, I'utilisation du
domaine infrarouge (van Dishoeck 2004) permet de sondeisteucture interne de facon plus efficace
mais se révele incapable d’atteindre le centre de ces stagctlLes seules observations susceptibles de
fournir des informations sur les zones les plus profondescdeurs denses doivent étre menées dans
le domaine sub-millimétrique et millimétrique. On peutsiidétecter le CO dans les couches externes,
puis NH; et N,H™ dans les couches plus profondes. Les derniéres molécilleshlés ne peuvent pas
comporter d’éléments lourds, car ces derniers sont totlentéplétés, on doit donc se tourner unique-
ment vers HD* par exemple (B ne possédant pas de moment dipolaire permanent). La pleysigi
ceeurs prestellaires est donc essentiellement celle dedatidé de molécules polaires en milieu froid
(Bacmann et al. 2003).

=10"° (1.1)

On a traité essentiellement dans cette introduction le gasilieu interstellaire statique. Pourtant la
prise en compte des effets dynamiques est capitale dandd’&fe nombreux phénomenes, et ce a toutes
les échelles.

— En ce qui concerne les effets purement stellaires, la geétgence d’'étoiles de la séquence prin-
cipale peut suffire a induire une dynamique dans le milies. iégions Hll créées par les étoiles
jeunes étant par essence expansives du fait de la diffétenpeession entre zone neutre et zone
ionisée (Franco et al. 1990). La manifestation la plus iasite cet effet est I'expansion brusque
(ou effet “champagne”) de la région lorsque I'étoile se ferau bord d’un nuage moléculaire
(Tenorio-Tagle & Bedijn 1982). Les étoiles en fin de vie pauveréer une dynamique en éjec-



tant de la matiére, telles les supernovae ou les étoiles dieRéget (Nugis & Lamers 2002). De
méme les jets protostellaires sont susceptibles de prevatgs apports de matiére et d’énergie
substantiels pour le milieu (Smith 1998). La seule fornmastellaire est en elle-méme un effet
dynamique puisqu’il s’agit de compresser un milieu en urpefixé.

— A grande échelle les effets dynamiques sont de naturetgplacles plus connus étant les ondes
de densité (Lou et al. 2002) qui permettent dans une galpiigles de former des étoiles dans les
nuages inclus dans les bras. On peut également citer lelepred de fontaine (Breitschwerdt &
Komossa 2000), le gaz chauffé s’élevant au dessus du plantiggle avant de se refroidir et de
retomber dans le puits de potentiel de la galaxie.

1.2 Contexte général : problématique

La connaissance des propriétés du gaz moléculaire se seustent a des problémes observationnels
spécifiques a la moléculextices problemes ayant conduit a caractériser cette conmeqgsaria molécule
CO plutdt que par cette derniére. Cette méthode a cependanironvenient majeur de tracer le gaz
moléculaire avec une espece minoritaire, et est dépendantieypothese d’'un rapport COfHtonstant
pour déterminer la masse du gaz moléculaire.

Dans les régions de formation d’étoiles le gaz est esskmieht sous forme moléculaire mais,
contrairement aux régions calmes du milieu interstellairegaz est susceptible d'étre excité et donc
de devenir détectable. Les observations de la molécylpdrmettent alors de remonter en théorie aux
conditions d’excitation du gaz moléculaire. Dans des emviements dynamiques ou dominés par le
rayonnement on peut donc visualiser directement la conmp@gaincipale du gaz moléculaire par ses
raies d’émission.

Pour méner de telles observations le domaine de l'infragqargche est avantageux, c’est en effet a
ces longueurs d’onde que les transitions caractéristiquagz moléculaire fortement excité se situent.
De plus, du fait de I'absence d’émission par les poussiéess ke gaz qui contribue principalement a
I'émission dans ce domaine de longueur d'onde. Enfin enitl@vidans le proche infrarouge on est
moins sensible aux fortes extinctions caractéristiquegéigions de formation stellaire. Pour ces raisons
I'émission du gaz moléculaire dans le proche infrarougéreéstntéressante pour tracer les processus dy-
namiques et statiques. Les raies concernées ne sont paséalgistectables par les télescopes spatiaux,
car possibles a étudier du sol. Cependant les effets atr@ngphbs, s'ils n'empéchent pas en général la
détection, perturbent parfois de facon critique les mesure

Un point essentiel rend les télescopes terrestres indiapes a I'étude de I'excitation du gaz dans
ces régions : la nécessité d’'une haute résolution spaliglesentiel des phénomeénes associés a I'ex-
citation du gaz moléculaire (propagation d’'ondes de chégions PDRs) se produit a des échelles de
quelques dizaines ou centaines d'unités astronomiquepluddes nuages moléculaires sont fragmen-
tés en général, la resolution des échelles caractéristigaeette fragmentation peut permettre de tra-
cer I'évolution des conditions d’excitation dans les amagdz autogravitants. Avec I'avénement des
grands télescopes il est maintenant possible d'atteindserésolutions spatiales appréciables dans le
proche infrarouge, en particulier grace a des systemesrpehts d'optique adaptative. Ces avancées
instrumentales ne suffisent malheureusement pas en g@oérahvoir accés aux échelles définies plus
haut, en pratique de telles études sont donc restreintes &gdens proches galactiques (telles que le
nuage moléculaire d’Orion). A plus grande distance on retniecégalement le probléme de confusion
des sources, qui empéche de réaliser une étude aussiédétpilbn le souhaiterait.

Méme si les observations que I'on vient de décrire peuverithéaorie permettre d’avoir acceés aux
parameétres essentiels caractérisant le gaz moléculalienlest en général complexe a établir du fait de



la complexité des processus physico-chimiques en jeuilifation de modeéles théoriques incluant les
éléments physiques essentiels du milieu concerné poumnuégr ces parametres est donc essentielle.
Cependant le lien entre modéles et observations est enajétifficile a établir lorsque ces derniéres
comprennent de nombreuses données. De plus I'apport deite féesolution spatiale permet de tracer
d’autant plus finement la physique du milieu, justifiant demparaisons détaillées avec les modéles
théoriques. Le travail de comparaison permet de détermilaars le meilleur des cas, les conditions
physiques relatives au gaz moléculaire mais ce n’est pasltawgualité de la reproduction des données
observationnelles permet de jauger la pertinence des e®deélisés dans un contexte précis. C'est cette
qualité qui permet de définir les phénomenes physiques tampsra implémenter ou optimiser, donc
d’améliorer les modéles théoriques.

Le travail d'observation et de modélisation accompli, ¢as a des informations essentielles est pos-
sible. L'état dynamique de la région étudiée, son evolylietaux de formation stellaire, eventuellement
la mise en évidence de phénomenes physiques non soupcomiégisiques-uns des probléemes que ce
travail peut aider a resoudre et constitue I'objectif fimi#al de cette these.

1.3 Plan de cette thése et problemes abordés

Le travail effectué dans cette thése se base essentiellauedes observations dans l'infrarouge
proche de la molécule d’hydrogéne dans le milieu integstelldense. De ce point de vue il est donc
capital de connaitre les propriétés de cette molécule, @isaphysiques et observationnelles. Ceci est
fait dans le chapitre 2, les propriétés quantiques de lacutdéont rapidement rappelées ainsi que leurs
conséquences observationnelles. Un bref rappel des prebléés a la molécule Hdans I'espace est
également effectué et on présente le résultat d’'un traeaibpt sur les probléemes d’absorption atmo-
sphérigue lors d’observations terrestres (celles utiistans cette thése). Ce chapitre se termine par une
section non directement liée aux propriétés detkaitant des bases de la formation stellaire ; les résultat
rappelés étant utilisés dans la partie finale de cette thése.

Dans le chapitre 3 on présente les bases théoriques de madaldant le milieu interstellaire, plus
précisement les modéles de chocs et de régions de photudisso (PDRS) élaborés par des équipes de
I'Observatoire de Paris. Cette description est orientés ks propriétés de I'émission de I'hydrogéne
moléculaire dans ces régions. Apres avoir décrit dans se®gs lignes la physique générale utilisée dans
ces modéles on présentera les résultats relatifsquiHen ont été déduits. En particulier le comportement
général des intensités des raies rovibrationnelles de lécule est établi et les valeurs numériques
associées sont discutées. En conclusion de ce chapitrafdit §uelques résultats généraux importants
permettant de faire le lien entre la détection de ces raigbragionnelles et les grandeurs physiques du
milieu.

Les résultats théoriques rappelés ou établis dans ces demieps chapitres sont ensuite utilisés
pour aider a l'interprétation de données observationselns les chapitres 4 et 5.

Le chapitre 4 constitue le noyau dur de cette thése, il sttigite étude observationnelle dans I'in-
frarouge proche de la nébuleuse de Kleinmann-Low dans ORilbisieurs techniques observationnelles
sont combinées dans le but de fournir le plus d’informationssible sur I'excitation du gaz moléculaire
tracé par H dans cet environnement, malgré la complexité des processasuvre. On débute par une
présentation de la nébuleuse, en particulier de son roteldtype pour tester la modélisation du milieu
interstellaire. Ensuite on présente les résultats obtdinastement ou via les modéles sur les grandeurs
physigues essentielles caractérisant la nébuleuse. eaméation précise du champ de vitesse interne,
la température et le degré d’excitation du gaz, la dengitéhamp magnétique dans le milieu sont les



principaux points d'intérét de cette étude. Plusieurs depegameétres sont obtenus grace aux modéles
décrits dans le chapitre 3, une discussion les impliquanefeectuée dans la partie finale du chapitre.
En conclusion on regroupe tous les résultats observatoen¢héoriques obtenus de facon a décrire de
maniére fine le milieu et & améliorer la connaissance deepsos a I'oeuvre dans la nébuleuse. Une
discussion sur les problemes d'interprétation rencorgrds maniere éventuelle de les résoudre clét ce
chapitre.

Une autre étude observationnelle est présentée dans lgrefapelative a la région HIl compacte
N88A dans le petit nuage de Magellan. La combinaison detegswbtenus en imagerie et en spectro-
scopie permet de confirmer d’'une part la présence massiveis$ion d’hydrogéne moléculaire dans
la région, d’autre part I'hypothése de I'émission par urgia® PDR vue par la tranche. Une discus-
sion sur I'extinction dans la nébuleuse est présentée emyindle & une modélisation basée sur les raies
rovibrationnelles de Kl Les propriétés physiques les plus plausibles de la rédidR deétectée sont pré-
sentées et discutées. L'étude sur N88A compléte I'étudactigle menée dans Orion par un point de
vue extragalactique, toujours utile du fait des différende métallicité mises en jeu.

Les conclusions et les perspectives de cette thése sopnpEés dans le chapitre 6.



Chapitre 2

Physique et astrophysique de I'hydrogene
moléculaire

2.1 Propriétés quantigues : niveaux d’énergie et regles dekection

2.1.1 Fonction d’'onde et regles de sélection

La résolution de I'équation de Schrddinger dans le cas deolécule d’hydrogéne met en évidence
les degrés de liberté électroniques, de vibration et dé@ataOn peut montrer (théorie de Hitler-London
de la molécule K, voir Bransden & Joachain (1983)) que les nombres quargidéénissant compléte-
ment un état de la molécule peuvent étre choisis de la fajoarge :

— Un nombre quantique orbital L
Un nombre quantiqgue magnétique associg¢ M
Un nombre quantique v associé a la vibration le long de lfater-nucléaire
Un nombre quantique J associé a la rotation autour de lrage-nucléaire
Un nombre quantique de spin électronique S
Un nombre quantique de spin nucléaire N

En ce qui concerne les degrés de liberté électroniquertags spectraux sont de la form%SHA;/u_,
A est la projection du moment cinétique orbital de la molésuiel'axe inter-nucleaire A=|My|. Les
exposants + et - font référence a la parité de la fonctiond¥ote la molécule par rapport a un plan
contenant I'axe inter-nucléaire, le signe + indiquant guihction d’onde est paire et le signe - qu’elle
est impaire lors de cette transformation. Cette symétriede’ sens que lorsque la projection du mo-
ment orbital sur I'axe inter-nucléaire est nulle (étads du fait des deux orientations possibles de cette
projection dans le cas contraire (étalsA...). Les indices g et u désignent les états “gerade” et “un-
gerade” respectivement. lls font référence a la parité derletion d’onde pour la symétrie par rapport
au centre du segment reliant les deux noyaux. Cette notm@’'sens que dans le cas de molécules
homonucléaires ; un “g” indique que la fonction d’onde estepat un “u” qu’elle est impaire lors de
cette transformation.

Pour la molécule ki I'état fondamental électronique a pour terme speckfé[);, le préfixe X
indiquant toujours par convention qu'il s'agit de I'étabftamental, les niveaux excités sont ensuite notés
B, C, D... ('ordre alphabétique ne reflétant pas toujousséieergies). Le premier niveau électronique
excité a pour terme spectrB' 2} et le second’'I1,,, tel quindiqué dans la figure 2.1.

En mécanique quantique la fonction d’onde totalde la molécule est le produit de :

— Lafonction d’onde nucléaire de spinv



La fonction d’onde vibrationnellé,,

La fonction d’onde rotationnellg s rr, A

La fonction d’onde de spin électronigyeg,

La fonction d’onde orbitale électroniqyg;
Ces fonctions sont choisies de fagon a former :

P = X R PuxNPIMA (2.1)

ou R est la distance inter-nucléaire (vecteur ass&)ié

Du fait de la composition du noyau de la molécule(deux fensijipla fonction d’'onde totale doit étre
antisymétrique lors de I'échange des deux protons le d¢aasti (tout comme pour les électrons), ce qui
correspond a la transformaticé -> ﬁ En oubliant la fonctionyy pour I'instant, la fonction d’onde
vibrationnelle¢, ne dépend que du module @ : elle est donc invariante lors de la transformatiBin
-> ﬁ La fonctionx.; ne dépend évidemment pas des coordonnées nucléaires enestghlement
invariante. En ce qui concerne la fonctign a, o , Sa Symétrie pour cette opération est donnée par la
parité de J : antisymétrique dans le cas ou J est impair ettegoe si J est pair. Enfin, il est facile
de relier la symétrie dé,; a la définition des états +,- et g,u. L'échange des deux nogatien effet
équivalent a une rotation de (autour de I'axe normal au plan définissant les états + etiv)esd’'une
réflexion par rapport & ce méme plan et enfin d’'une inversfer-7, 7 désignant les coordonnées des
électrons. Pour un état +,g ou -,u le signe sera conservd’dpégation alors que pour un état +,u ou -,g
le signhe sera modifié. Par conséquent la fonctignest symétrique lors de I'échandge-> - R si I'état
est +,g ou -,u et antisymétrique sinon.

Venons-en maintenant au spin nucléaire N, il peut prendred&eurs 0 ou 1 du fait de la présence
de deux protons, si N=0 on a I'état singulet de squtisymétrique

T = 22)

et si N=1 on a I'état triplet de spisymétrique

o+ >1]p—>o+|p+>2]d—>1

V2
|XN >tripl. = |¢+ >1 |(,25_ >9 (2.3)
¢4 >2 (4 >1

ou |[¢_ > et|p,. > sont les fonctions de spin individuelles, les indices 1 e€&ghant les deux
protons.

Lorsque N=0 la molécule est dans un égtata, N=1 correspondant a un éwtho. Cette définition
des états ortho et para est la plus logique, une transitidiude I'autre état ne pouvant résulter que
d'un changement (peu probable, sauf a invoquer des pracesdlisionnels) du spin dans le noyau
de la molécule. Il est possible de déduire une contraintelsdinprés ce qui a été dit plus haut, la
fonction d’onde totale devant étre antisymétrique lorséghiange des deux protons. Plagons-nous dans
I'état fondamental électroniqu& 12:;, dans cet état la fonction,; est symétrique lors de I'’échange
des protons; si on est dans I'état symétrique de spin il faatlg fonctiong s 1/, 4 Soit antisymétrique,
de fagon a avoir la bonne symétrie papir donc J doit étre impair. Inversement si on est dans I'état
antisymétrique de spin la fonctiahy rs, o doit étre symeétrique, J doit étre pair. En résuntens I'état
électronique fondamental

— Un état para de la molécule correspond a I'état singulefpaeraicléaire N=0 et a des valeurs

paires du nombre quantique de rotation J

10



— Un état ortho de la molécule correspond a I'état triplet pie sucléaire N=1 et a des valeurs
impaires du nhombre quantique de rotation J

Pour les états électroniques excités (non étudiés danawsl tle thése), on pourra se ramener par
exemple a la thése de F. Le Petit ou directement & Bransdera&hdm (1983). Disons simplement
gue les regles générales énoncées précédemment restdiesale fait d’étre dans un état g,u,+ ou -
régissant fortement les régles de sélection et donc la tiéfirdes états ortho et para.

La notion de molécules ortho et para est courante, mais @anad de I'hydrogéne moléculaire
elle prend une importance particuliere : les transitionsfiaét AJ=+1 étant fortement interdites (voir
section suivante) il n’est pas possible pour la moléculeadser d'un état a I'autre, la parité de J devant
étre conservée. Les deux états peuvent donc étre vus comuresigeces moléculaires a part entiére.
Il est cependant possible de passer d’'un état ortho a unarapcondition que la molécule change de
spin nucléaire (voir chapitre 3).

15
13.6
T 10 :
g e, .., Dissociation
:'-' Désexcitation ' -
0 _r
o -
= ~__ b3%Y ‘Continuum vibrationnel
: P
o _
K ES .
O Nl
1 L I I
! - ; : 5 10

Distance internucléaire B [u.a.)

FiG. 2.1 — Niveaux d'énergie électroniques de la molécujeetkffets physiques associés.

2.1.2 Forces de transition

Les transitions entre états rotationnels ou vibrationselst régies par I'opérateur moment dipo-
laire D de la molécule, I'intensité de ces transitions dépend daneilits de matrice entre états a et b :
<¢,|DJp>. Dans le cas de Het pour des transitions entre niveaux se situant dans le m@&nélectro-
nigue les éléments de matrice correspondants sont toygpuiggue vibration et rotation n’affectent pas
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la symétrie de la molécule. Les molécules homonucléailsstque H n’ont donc pas a proprement
parler de transitions purement rotationnelles, vibrat@les ou rovibrationnelles. Les transitions dites
dipolaires électriques sont par conséquent interditesi@i&cule est cependant polarisable awec7.9
10~2° cm~?) , cela traduit le fait que la molécule n’a pas de moment dipelpermanent. Il faut alors
regarder les effets du deuxiéme ordre et on est amené a définpérateur moment quadrupola®@e
Cet opérateur est défini précisement par :

Q(R) = 5 < gl Y r?(Beos”0 ~ 1) > 24

r; désignant les coordonnées des électroid’angle polaire standard en théorie moléculaire.

De fait les transitions les plus probables deviennent kassttions dites quadrupolaires électriques,
beaucoup plus faibles que leurs homologues dipolairesoefficient de désexcitation spontanée d’Ein-
stein entre niveaux caractérisés par les nombres quastiqud; (niveau supérieur) etsy J, (niveau
inférieur), A, .7, —v,,7,, €St calculé a partir de 'opérateur moment quadrupoliseiivant la relation :

P

1_5(EU1,11 - Evz,Jz)Sf(le J2)| < ¢1|Q(R>|’(/12 > |2 (25)
en unités atomiques, expression evidemment uniquemaetilggdour les transitiorguadrupolaires
Les énergies des niveaux sont notégs E et E,, s, et les fonctions d’'onde associégs et i), o est la
constante de structure fine etf(}) est dénommé rapport de branchement de la transition.
Ce rapport s’exprime sous la forme d'un coefficient de WigBjerpour les transitions qui nous
intéressent ici on peut les exprimer relativement facileini@bgrall et al. 1997). On a en posahtl=J-
N

AUlaJI*VULJQ =

3(J1 +1)(J1 +2)

f(Jl, JQ) = 2(2J1 n 3) SiAT =2 (26)
. Jl(Jl + 1)(2J1 + 1) . .
f(Jl, J2) = (2J1 — 1)(2J1 n 3) SIAJ =0 (27)
3L =) L
f(Jl, JQ) = m SIAJ = -2 (28)

Les regles de sélection associées ne sont plus dans akJeasl, caractéristiques des molécules
polaires, mais (toujours dans I'état X) :

- AJ=0

- AJ=2

- AJ=-2

Il convient d'insister sur le fait que ces régles de sélectie s'appliquent que pour des transitions
dans I'état électronique fondamenf&l 2;. Si on s'intéresse a des transitions entre états électresjq
la symétrie de la fonction d’onde associée peut étre modifides régles de sélection en seront alors
changées.

Les raies rovibrationnelles deldbéissent a une nomenclature qu'il est bon de connaitrdg@euite
de I'exposé. Jdésignant toujours le nombre quantique de rotation du nige@érieur de la transition,
J, celui du niveau inférieur eh J=3-J; :

— Une transition vérifian\J=2 est dite de la branche O

— Une transition vérifiant\J=0 est dite de la branche Q

— Une transition vérifian\J=-2 est dite de la branche S

12



On ajoute a cette nomenclature les branches/RJsil et R siAJ=-1, ces branches n’entrant en jeu
gue pour les transitions entre états électroniquesdetidour les molécules polaires telles que HD. En
ce gqui concerne les transitions électroniques, la bandedditLyman de K correspond a celles entre
états2po B'S;f et X'} et la bande dite de de Werner a celles entre éfate' 1T, et X'}

Remarque : des rapports ortho-para anormaux ont été deputée satellite ISO, ce qui a pu laisser
penser que les transitions 0-0 R(0) et 0-0 R(1) & 42 etrB4ouvaient exister dans la molécule (Habart et
al. 2003). Aucune confirmation n’a pu étre donnée a cettethgse, de telles transitions nécessiteraient
de par leur faible intensité intrinseque d’énormes dessiécolonne pour étre détectées.

La table 2.1 présente les longueurs d'onde et coefficientidexcitation spontanée pour les transi-
tions rovibrationnelles de Hes plus intenses en bande K.

Raie L. d’'onde | Coeff. d’Einstein Raie L. d'onde | Coeff. d’Einstein
2-1S(7) | 1.8523 3.41546 107 9-7Q(2) | 2.0835 8.64832 107
6-4 O(5) | 1.8665 7.28703 107 9-7Q(3) | 2.1001 7.84379 107
7-50(3) | 1.8721 1.58357 106 7-50(6) | 2.1084 6.44694 107
9-7S(3) | 1.8775 8.34411 107 8-6 0(4) | 2.1210 1.15741 106
8-6Q(1) | 1.8815 1.45503 106 1-0 S(1) | 2.1212544| 3.48101 107
5-30(7) | 1.8822 3.00599 107 3-2S(4) | 2.1274 5.26083 107
8-6Q(2) | 1.8901 1.02577 106 2-1S(2) | 2.1536 5.61406 107
1-0S(4) | 1.8914 4.20294 107 9-70(2) | 2.1721 2.71144 10°
2-1S(6) | 1.8942 4.32747 107 3-2S(3) | 2.2008 5.66690 107
8-6 Q(3) | 1.9030 9.38441 107 8-6 0(5) | 2.2101 8.83215 107
8-6Q(4) | 1.9205 8.89489 107 1-0 S(0) | 2.2226833| 2.53400 107
12-9Q(1)| 1.9396 7.77990 107 2-1S(1) | 2.2471 4.99190 107
9-7S(1) | 1.9424 8.33917 107 9-70(3) | 2.2530 1.43068 106
8-6 Q(5) | 1.9427 8.47830 107 3-25(22) | 2.2864 5.66955 107
7-50(4) | 1.9429 1.12632 105 | 10-8Q(1)| 2.3218 8.79979 107
6-4 O(6) | 1.9440 5.45181 107 4-3S(3) | 2.3439 459722 107
2-1S(5) | 1.9443 5.08120 107 9-70(4) | 2.3449 1.04869 106
1-0 S(3) | 1.9570243| 4.22053 107 2-1S(0) | 2.3550 3.69356 107
8-60(2) | 1.9702 3.08934 10° 3-2S(1) | 2.3858 5.16715 107
9-7S(0) | 1.9868 6.56315 107 1-0 Q(1) | 2.4059349| 4.30133 107
2-1S(4) | 2.0035 5.59119 107 1-0 Q(2) | 2.4127801| 3.03916 107
7-50(5) | 2.0215 8.47239 107 1-0 Q(3) | 2.4230678| 2.79037 107
6-40(7) | 2.0291 4.07361 107 4-3S(2) | 2.4349 4.79465 107
1-0 S(2) | 2.0332026| 3.99408 107 1-0 Q(4) | 2.436824 | 2.65887 107
8-6 0(3) | 2.0412 1.60186 106 9-70(5) | 2.4486 8.09442 107
3-2S(5) | 2.0650 4.53922 107 1-0Q(5) | 2.4541 2.55333 107
12-90(3)| 2.0694 8.98522 107 1-0Q(6) | 2.4749 2.45168 10°
9-7Q(1) | 2.0726 1.23370 106 1-0Q(7) | 2.4993 2.34671 107
2-1S(3) | 2.0729 5.78822 107

TAB. 2.1 — Longueurs d'onde (grmm dans I'air) et coefficients d’Einstein A (em's pour les transitions
rovibrationnelles les plus intenses de &h bande K. Les longueurs d’onde proviennent de Black & van
Dishoeck (1987), les coefficients d’Einstein sont tirés deriiéwicz et al. (1998).
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2.1.3 Energies de vibration et rotation

Le nombre quantique de vibration v définit les niveaux d'gieede la molécule Eselon la relation
de l'oscillateur harmonique :

E, = Eo(% +v) (2.9)

ol v peut prendre toutes les valeurs entiéres strictemesitiygs ou nulles. Cette formule simple
doit étre complétée par I'inclusion des termes anharmasigiordre supérieur, I'expression de I'énergie
devenant alors :

2 3

1 1 1
Ev=E0(§+U)—E1(§—|—U) +E2(§+v) — . (2.10)

Pour la molécule d’hydrogéne on @ E 6336.2 K (= 0.546 eV =8.74 13° J), E = 174.54 K (=
1.504 102 eV =2.41102' J), & = 1.166 K (= 1.005 10* eV = 1.61 1022 J).

Le plus souvent on choisit d'attribuer par convention liéie zéro a I'état v=0, J=0 plutdt que de
choisir cette énergie de point zéro au fond du puits de peted |'état fondamental électronique (voir
figure 2.2). Ce choix est logique compte tenu du fait que la fdible énergie pouvant étre acquise par la
molécule correspond aux nombres quantiques v=0, J=0, padecconséquence les termes en 1/2 dans
I'équation 2.10 sont en général omis.

En ce qui concerne la rotation, le nombre quantique est Jedatification de I'énergie Ese fait au
premier ordre selonE; = B, J(J+1). B, estla constante de rotation de la molécule et a pour définitio
B, = g—; | étant le moment d'inertie de la moléculeigdtant la constante de Planck réduite. La constante
de rotation B est égale a 85.33 K (= 0.00735 eV = 1.178°10J) pour I'hydrogéne moléculaire, le
moment d'inertie | valant 4.729 1d® kg.n?. La molécule HD a une masse Iégérement supérieure et
donc une constante de rotation plus faible=84.3 K. L'énergie d’une transition quadrupolaire entre le
niveaux rotationnels J et J+2 est égale a :

EJ+2’] = QBT(2J + 3) (2.11)

alors qu’elle est d&B,.(J + 1) pour une hypothétique transition dipolaire entre les nixed et
J+1, cette différence d'énergie par rapport a une moléanigine a une conséquence importante sur le
domaine de longueur d’onde de ces transitions. La trangitioplus faible énergie (donc de plus grande
longueur d’onde) est celle reliant les états v=0, J=0 et ¥=Q,: la différence d’'énergie est de 509.850 K
(voir table 2.2) et la longueur d’'onde associée est de 2812 es longueurs d’onde les plus élevées pour
la molécule H n’atteignent donc pas le domaine sub-millimétrique, auraire de celles des molécules
ayant un moment dipolaire permanent.

Les degrés de liberté de vibration et rotation ne peuvenéaamgl étre considérés comme découplés,
d’ou l'introduction d’une correction négative dite de distion centrifuge égale a ;0?(J+1). L'énergie
rotationnelle utilisée en général s’écrit donc :

E;=B,J(J+1) =D, J*J +1)? (2.12)

avec D=6.78 102 K (=5.84 10 ® eV = 9.35 1025 J) pour H. La table 2.2 regroupe les énergies
des niveaux rotationnels de la molécule dans I'état éleicjue fondamental.

Quelques chiffres importants pour terminer, la photoiatiié de la molécule se produit pour des
énergies de photons supérieures a 15.6 eV. La photodiisacidirecte se produit & partir de 14.8 eV
(méme si ce n'est pas le mécanisme habituel, voir sectiorasigi), enfin I'energie de liaison de la
molécule vaut 4.48 eV.
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2.2 Transfert de rayonnement impliqguant H, et effets associés

On vient de voir que les transitions les plus probables semadure quadrupolaire, donc intrinse-
quement faibles. La détection de telles transitions esiplesuniguement grace aux fortes densités de
colonne de H présentes dans les nuages moléculaires.

Du fait de cette abondance élevée dans les nuages molésylErmolécule b posséde d'inté-
ressantes propriétésalitoprotection Typiquement une couche d’hydrogéne moléculaire de dedsit
colonne 18° cm~2 est suffisante pour produire une atténuation pratiquerogadetdu rayonnement UV
standard (Lequeux 2002). Cette autoprotection s’ajoufaibgue I’hydrogéne atomique est ionisé pour
des rayonnements d’énergie plus faible que celle nécesgairr dissocier la moléculeosH13.6 eV a
comparer a 14.7 eV), par conséquent la molécule est propagddl. Une autre conséquence importante
de cette valeur élevée de I'énergie de dissociation esitlgida H, est présente dans le milieu alors que
les autres molécules comme CO ont déja été dissociées.

Limite de dissocdation
sooon — -2 / < = - ’_1_!"/

- =

L

43000 _|

e

ra

40000 —

F3 000 —

30000 —
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20000 —

Energie (K)
Energie {eV)

15 000 —
10000 4

2000 —

k 4

0.749 eV
Q 0.4 12 18 20 24

R(A)

FiG. 2.2 — Niveaux de vibration se situant dans I'état fondaaieﬂéctroniqueXlE; de H,.

Les transitions rotationnelles de,tont des transitions quadrupolaires interdites, elles donc
caractérisées par des coefficients d’Einstein A faiblegif@m 105 s—!) comparés a ceux des transitions
permises (environ f0s~!). Comme premiére conséquence, la largeur naturelle des associées est
totalement négligeable devant la largeur thermique (Dappet I'élargissement par collisions. Les études
spectroscopiques mettent souvent en évidence des profidgeddorentziens, mais ils proviennent de la
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| By K g v J[EyK g v J]| E,K g5 v J|
0.000 1 0 O} 11940.306 25 O 172 19403.453 33 0 16
170.502 9 0 1] 12095.238 5 2 2| 19434906 21 2 14
509.850 5 0 2| 12550500 21 2 3| 19912254 13 3 6
1015.153 21 O 3| 12817.518 57 1 9| 20717.855 29 1 14
1681.678 9 0 4| 13150.723 9 2 4| 20853.826 69 2 11
2503.870 33 0 5| 13703.177 81 O 13 20856.531 45 3 7
3474434 13 0 6| 13890.700 33 2 5| 21411.676 105 O 17
4586.377 45 0 7| 14221.112 21 1 1Q 21911.713 17 3 8
5829.758 17 O 8| 14764.143 13 2 6| 21942.777 1 4 0
5987.124 1 1 Of 15540.247 29 0 14 22080.041 9 4 1
6149.208 9 1 1} 15722.289 69 1 11 22353.262 5 4 2
6471.607 5 1 2| 15763.382 45 2 7| 22355.348 25 2 12
6951587 21 1 3| 16880.549 17 2 8| 22517.115 93 1 1§
7196.995 57 0 916952836 1 3 0] 22759.832 21 4 3
7584.601 9 1 4| 17098.373 9 3 1|/ 23069986 57 3 9
8365.297 33 1 5|17311.221 25 1 12 23295.639 9 4 4
8677.322 21 0O 10} 17387.795 5 3 23459.896 37 O 18
09286.624 13 1 6| 17443910 93 0 15 23930.797 81 2 13
10261.792 69 O 11 17818.695 21 3 3| 23955805 33 4 5
10341518 45 1 7| 18107.412 57 2 9|| 24322.619 21 3 1(
11521.835 17 1 8| 18386.518 9 3 24368.402 33 1 16
11635.733 1 2 0} 18979.717 81 1 13 24734037 13 4 6
11789.515 9 2 1| 19086.494 33 3 5

TAB. 2.2 — Niveaux d'énergie, degrés de dégénérescence et esmbantiques des niveaux d’'énergie
rovibrationnels de kldans le domaine d’énergie 0-25000 K (dans I'état électtanipndamental X).
D’aprées Herzberg (1970).
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convolution par le profil instrumental.

Du fait des trés faibles valeurs des coefficients de déseiwit radiative (de I'ordre de 10 s 1)
I'épaisseur optique dans les raies reste toujours retagwé faible comme le montre le calcul suivant de
I'expression du coefficient d’absorption, Kour une transition du niveau j au niveau i :

2

gj ¢ _ _hv
K, = A;=——=hvN;¢,[1 —e *Tex 2.13
J gi 87Thl/3 v ¢ [ € ] ( )
[l—e_k%z]

(h)?

ou A;; est le coefficient d’émission spontanée entre les deux mveg et g les dégénérescences
de ces niveauxy la fréquence de la transitiom,, le profil de raie, T, la température d’excitation et;N
la densité de colonne du niveau supérieur. Toutes les guesdent prises dans le systeme SI. Pour fixer
les idées, choisissons un profil de raie purement gaussien :

— 1571075 %AﬁNiqsy (m™") (2.14)

1 7('/*"0%2
¢U = 7\/EAVD6 Avp (215)

v est la fréquence centrale de la raie\etp sa largeur Doppler. L'épaisseur optique étant maximale
au centre de la raie, on a comme valeur maximal&ge
hvg

. Az 1 — ¢ Fklez
K,, = 15710 "% 2 n e ] (2.16)

2
9i vo  [2kT (hvp)®
(& m
avec T la température cinétique et m la masse de la molécngdéée.

Un exemple pour illustrer numériquement cette relationurpa raie 0-0 S(0) (donc purement rota-
tionnelle) a 28.23um, on obtient la relation numérique :

Ko = 40510 BN _ o~ 2.17)
VT(K)

Il suffit enfin de choisir des valeurs habituelles pour J, &t N;. Pour les transitions rotationnelles de
H, dans I'état vibrationnel v=0 on a.7=800 K (Dalgarno 2001), le milieu doit étre a des température
de quelques centaines de K pour que le niveau supérieuresgtéet on prendra ici T=500 K. Enfin la
densité de colonne deyHians les milieux denses peut atteindré*1@n—2, mais la densité de colonne
dans le niveau v=0,J=2 est inférieure d’un facteur 3 envar&00 K.

En portant ces valeurs dans la relation 2.17 on vérifie faghg que la transition associée est opti-
guement mince, ce résultat est général pour les transiginotie niveaux rovibrationnels de;Hans le
milieu interstellaire.

On peut donc éviter dans le cas dedés études de type LVG (Large Velocity Gradients) habigsell
lorsqu’on détecte par exemple du CO dans le domaine milliqué&t et sub-millimétrique.

Les raies peuvent donc toujours étre condidérées commnmueptient minces et par conséquent les
populations des niveaux supérieurs v',Jy ¥ se déduisent simplement a partir de la relation :

47TAU,,J,‘>U”:J”I 100.414)\

Ny j = (2.18)

hCAUI’JI*),UII’JH

Le niveau supérieur étant v',J’ et le niveau inférieur v’ &) est I'extinction (exprimée en magni-
tudes) a la longueur d’onde considérée.
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Du fait de son abondance importante I'hydrogéne moléailp@ut étre un refroidisseur essentiel
dans certains nuages moléculaires. Une limitation imptetde ce réle tient au fait qu'il n’est efficace
gu'a des températures supérieures a quelgues centaineduie. Ke mécanisme de refroidissement ra-
diatif suppose que les niveaux d’énergie de la moléculenspieuplés par collisions pour agir, en effet
dans le cas de I'hydrogéne moléculaire c’est le niveau w2al510 K qui doit se désexciter vers le
fondamental (v=0, J=1 ne peut se désexciter du fait desg@glesélection). Par conséquent aux tem-
pératures caractéristiques des nuages moléculairesgmeih00 K) il n'y a pas de refroidissement par
H, et il faut se tourner vers des molécules telles que CO (Bayat 2004), NH (Huttemeister et al.
1993), NH™ (Tatematsu et al. 2004)... Par contre, lorsque la températoit du fait d’'un agent exté-
rieur, tel gu’une onde de choc consécutive par exemple amaafion stellaire, I'excitation des niveaux
vibrationnels est possible. L'hydrogéne moléculaire estcdun refroidisseur extrémement efficace des
nuages moléculaires “chauds”.

L'énergie de liaison de la molécule est de 4.48 eV. Sa diafoni peut intervenir lorsque dans un
premier temps un photon ultraviolet a été absorbé et a anzen®lécule dans un état électronique
excité. Lorsque la désexcitation survient il y a une prolitébd’environ 11 % (Dalgarno & Stephens
1970, Abgrall et al. 1997) pour que la molécule se retrouvesda continuum vibrationnel comme
montré dans la figure... Dans ce cas il y a dissociation, daarolécule revient dans I'état fondamental
électroniquemaisen général dans un niveau rovibrationnel excité. La moéseldésexcite ensuite vers
le fondamental rovibrationnel en émettant une serie deopisadans I'infrarouge : c’'est Buorescence

2.3 Observations et observabilité de la molécule

Depuis les observations réalisées par le satellite UV Qupes (1972-1981) (Spitzer & Jenkins
1975), la présence de grandes quantités de gaz interstattailéculaire s'est largement vérifiée (Jura
1974), avec des travaux pionniers sur la possibilité decti#teette composante (Field 1966). Ces dé-
tections étaient en contradiction avec l'idée alors répangue les conditions regnant dans le milieu
interstellaire n’étaient pas propices a la survie des nubé&c

La molécule la plus abondante est trés largement I'hyd@géoliéculaire H. Cependant il convient
de souligner la diversité des conditions regnant dans lewmiihterstellaire, toutes n’étant pas propices a
la présence de gaz moléculaire. En ce qui concerne spéafanid’espéce bl les nuages moléculaires
denses sont I'environnement parfait pour son étude : lesitdsnélevées du gaz (de18 10 cm3)
permettent au processus de formation deddr les grains d’étre particulierement efficace. La forte
concentration en poussiéres interstellaires permet amglie radiation UV d'étre suffisamment faible
(une limite supérieure acceptable est 10y, x étant le champ de radiation interstellaire standard de
Draine (Draine 1978)) pour éviter la photodissociationalmblécule. Rappelons que dans notre galaxie
I'abondance de la poussiére croit avec celle du gaz moiéeula

On a vu que, compte tenu de I'absence de moment dipolairegmem pour la molécule Haucune
transition n'existe dans les domaines sub-millimétriguen#limétrique. L’hydrogéne moléculaire est
donc invisible aux radiotélescopes et trouve dans les gredscopes optiques, tels que le VLT , ainsi
que dans les satellites opérant dans I'IR moyen et loint®AS, ISO, Spitzer, Astro-F, Herschel...) les
instruments nécessaires a sa caractérisation rovibnatien

L'hydrogéne moléculaire et ses isotopes HD etlont les molécules les plus lIégéres existant dans la
nature. H est la plus abondante dans le milieu interstellaire, HD mstmolécule relativement abondante
qui est souvent utilisée comme traceur du deutérium dang/€es. La présence massive de ces espéces
est le fruit des abondances primordiales élevées de H et Bsthar conséquent un partenaire privilégié
de collision dans les nuages moléculaires.
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2.3.1 Formation de la molécule

Il est aujourd’hui largement accepté que la molécujesklforme a la surface des grains de poussiére
interstellaire (Hollenbach & Salpeter 1971), alors queplexessus de chimie en phase gazeuse peuvent
rendre compte des abondances de la plupart des autres feslégikawa et al. 2001). C’est en fait par
élimination successive des autres mécanismes de fornaiasibles que cette conclusion s’'est imposée,
a savoir :

— La réaction directe d’'association H-H en phase gazeusstestite, la formation de la molécule

nécessitant une perte d’énergie de I'ensemble et cette perpouvant se produire par rayonne-
ment (association radiative) (Gould & Salpeter 1963).

— Cette perte d’énergie peut se faire grace a un troisiengs goésent lors de l'interaction, mais la
probabilité d’'une réaction a 3 corps est pratiguement rddles le milieu interstellaire en raison
des faibles densités mises en jeu. Il faut cependant notedesi réactions a 3 corps peuvent étre
invoquées pour expliquer la formation de Bans I'univers primordial (Palla et al. 1983).

— On peut envisager des réactions du type XH#HX + Hy incluant un atome X, mais la densité
des molécules XH est sans doute trop faible pour que le pposemit efficace.

— Enfin, la réaction mettant en jeu I'ion Hest prometteuse, mais elle n'est efficace que si I'abon-
dance des électrons est de I'ordre de celle de I'hydrogénmiatie.

Lorsque I'on traite la formation des molécules sur les grdirépartition d’énergie dans la molécule
désorbée est d'une importance primordiale. L'énergie demiion est distribuée en partie a la surface
du grain, en partie en tant qu'énergie cinétique de la mtdeda fraction restante allant aux degrés de
liberté internes (électronique, vibration, rotation).

Des modéles actuels (Takahashi 1999) prévoient une melédudationnellement chaude (v=6) et
rotationnellement froide (J=0,1), tandis que d’autreg folntot état d’'une excitation vibrationnelle rai-
sonnable (v=0 ou v=1). Cependant aucune conclusion deinita encore été établie malgré les nom-
breux travaux

— théoriques (Cazaux & Tielens 2004, thése de S. Morisset)

— expérimentaux (Vidali & Pirronello 98, these de S. Baolche

— observationnels (Le Bourlot et al. 95). Cette méthode iest Adaptée aux nuages denses ol le
taux de formation de la molécule est égal au taux de destrudtiest en théorie également pos-
sible d’avoir des estimations dans les chocs dissociatifa dormation domine I'émission de la
molécule (voir chapitre 3).

effectués. La principale inconnue dans ces travaux estrigosition précise des grains, de plus
fortement variable suivant I'environnement que I'on cdése. Pour l'instant seuls des substrats simples,
tels que le carbone amorphe, les silicates ou la glace dimaugahe (ie. sans structure cristalline) ont été
considéreés.

L'hypothése de la formation exclusive sur grains est valalans pratiquement toutes les conditions
regnant dans le milieu interstellaire, du fait de la présegenéralisée de poussieres interstellaires sous
diverses formes. Cette hypothése ne peut cependant éme dans le cas d’'un univers jeune composé
uniguement de H et He, +he pouvant se former par association radiative a partir deell éléments
lourds crées par nucléosynthése stellaire n'existant gassdade, il n’y a pas non plus de grains, H
ne peut donc tout simplement se former (sauf a considérenll@pse de nuages géants d’hydrogéne
atomique, susceptibles de former les premiéres étoilesprableme est que sans Hin'y a pas de for-
mation stellaire, donc pas d'éléments lourds ni de graireste(boucle d'impossibilités est frobléeme
H,. C’est pour résoudre ce probléme que I'on a pensé a une formatpliquant I'ion H- dans cet uni-
vers jeune. L'action de I'ion H n’est pas limitée a ce cas de figure, elle se manifeste pluErgiément
lorsque la densité atteint des valeurs suffisantes. Lorkgoglieu interstellaire devient suffisamment
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dense on peut donc avoir formation de €h phase gazeuse ; c’est le cas dans les zones fortement com-
primées en aval des ondes de choc (voir chapitre 3).

La formation des molécules dans le milieu interstellairefedement corrélée a celle de I'hydro-
géne moléculaire, ce dernier étant le précurseur de toegemutres molécules ; d’ou I'importance d’'une
parfaite connaissance des processus conduisant a saiformi@ans les grandes lignes, une fois que
la molécule H s’est formée sur les grains I'ion moléculairg tst créé par ionisation due aux rayons
cosmiques. Ensuite la réactiom—H; donne naissance a I’iongH(dominant dans le coeur des nuages
moléculaires), cet ion moléculaire induit alors des rémstide transfert de protons créant une chimie
riche dans le milieu.

2.3.2 Excitation et désexcitation de K, collisions

On distingue trois modes principaux d’excitation de fdsumés ici, la désexcitation étant évidem-

ment liée :

— Excitation radiative. Un photon des bandes de Lyman ou &Yerst absorbé et porte la molécule
dans un état électronique excité donc de haute énergie léxul® se désexcite ensuite vers le ni-
veau fondamental électronique, mais pas en général daasfbédamental de la molécule (c'est-
a-dire le niveau v=0 et J=0 situé dans I'état électroniqueldmental). Un photon UV d’énergie
inférieure a celui absorbé est émis, la molécule se désesmguite par une cascade rovibration-
nelle prenant place dans I'état électronique fondameatdt |a que les raies IR sont émises. Le
processus complet de désexcitation porte le nom de flugresceles photons de longueur d’onde
supérieure a celle du photon absorbé sont émis par la meldafigure 2.1 illustre le processus.

— Excitation par formation. Lors de la désorption de la malésur les grains I'énergie perdue par
la paire H-H est redistribuée. D’une part au grain en tandigergie thermique et énergie transmise
au réseau cristallin sous forme de phonons, d’autre partrlécule nouvellement formée sous
forme d’'énergie cinétique et d'énergie interne (rotatiowevibration).

— Excitation par collisions. Pour la décrire il est capitalrdodéliser les collisions moléculaires et
les transferts d’'impulsion et énergie associés, en faietrpas nécessaire de décrire précisement
toutes les collisions binaires mais pour les espéces ahtagltelles que 5 H, He c’est indis-
pensable. La description de collisions impliquant du pagaest relativement simple, car on se
base sur les analogies existant entre la molécule et 'atbhetium. Les résultats obtenus pour
ce dernier se transmettent instantanément a conditionnifectampte de la différence de masse
réduite dans les calculs. Malheureusement ces résultatinbeas applicables a du orthgstdeci
car la projection du moment cinétique sur I'axe inter-naick® est non nulle (voir section 2.1.1).

2.3.3 Détections de la molécule H

La molécule H a d’'abord été détectée en absorption dans l'ultravioletr(@@ers 1970), et ensuite
en émission dans l'infrarouge proche (Gautier et al. 19¥Bjis la prédiction de son existence interstel-
laire avait été faite dés 1966 (Field et al. 1966).

Détections dans 'UV

Il s'agit évidemment des transitions électroniques de lémoe, celles-ci se répartissent dans la
bande de Lyman & 1000 A et dans la bande de Werner & 1200 A dlitsaopernicus a joué un role de
pionnier dans cette bande spectrale. Récemment le safdlliSEa obtenu de fantastiques résultats grace
a une résolution spectrale inégalée (environ 30000). Pdung telle détection soit possible une source
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ultraviolette est nécessaire en arriére-plan ; des étdddaype spectral O et B conviendraient en théorie
mais la forte profondeur optique dans les nuages moléesldans le domaine UV empéche la détection
de telles raies d'absorption. De telles détections sorgiples dans un milieu diffus, par exemple dans
des nuages translucides dominés par le rayonnement UV.

Détections dans I'IR

Une détection en émission suppose une excitation therntgaaiveaux d’énergie par une source
exterieure telle gu’'une onde de choc, ou bien un processdkialescence possible seulement si le
nombre de photons UV est suffisant. La détection concerdeddransitions entre niveaux rovibration-
nels de la molécule. Historiquement les raies associéesntfles premiéres détecteées (Gautier et al.
1976). Plus tard les transition purement rotationnellesrfuégalement observées, sen grande partie par
le satellite ISO (Infrared Space Observatory) opérantedi et 24Qum c’est-a-dire de l'infrarouge
proche a l'infrarouge lointain. Les instruments spatiaesont pas le seul moyen efficace de détection
des transitions de Hdans l'infrarouge : les télescopes terrestres peuventgimerune étude principa-
lement dans l'infrarouge proche. C’est d’autant plus vepuls I'avénement de la classe des 8 metres
associé a la présence de détecteurs performants danarbinge tels ISAAC et VISIR au VLT. Le prin-
cipal avantage de ces grands télescopes est une résolpditi@es accrue, la mise en service du systéme
d’'optique adaptative NAOS-CONICA au VLT ayant encore atwércet état de fait. Leur principal in-
convenient est I'impossibilité d’avoir accés en généraka kbngueurs d’'onde supérieures arh en
raison de la fin de la fenétre de visibilité atmosphériqueexcéption notable des bandes a 10.8 et 21
pm dans l'infrarouge lointain. Il faut signaler que méme sitllaies de rotation de la molécule sont les
cibles privilégiées des observatoires spatiaux, des gtdee raies 0-0 S(1) et 0-0 S(2) par exemple ont
déja été effectuées du sol (Allers et al. 2004)

Les transitions quadrupolaires de Hnt été également détectées en absorption dans le milieu in-
terstellaire (Lacy et al. 1994, Kulesa 2001). L'avantageef observations est que I'émission due a la
poussiére peut permettre de bénéficier d'un objet IR enrerpikan.

2.3.4 Objets concernés

Du fait de I'énergie élevée des premiers niveaux excité8 KLgour le niveau v=0, J=1 et 510 K pour
le niveau v=0, J=2), Klestimpossible & détecter en émission dans un milieu doarrlpdrature cinétique
est nettement inférieure (tel qu'expliqué dans la secti@). Z'est-a-dire dans la grande majorité des
cas rencontrés dans le milieu interstellaire (coeurs detesesiages moléculaires, nuages sombres sans
formation d’étoiles, milieu inter-bras...).

La présence de formation d’étoiles peut dans un certain nomé cas, dont quelques-uns seront
traités dans cette étude, permettre une détection en émigdans le cas de proto-étoiles peu massives
(T-Tauri), les jets de matiére plus ou moins collimatésmrées ondes de choc lors de leur rencontre avec
le nuage moléculaire ambiant, ce qui se traduit par I'efioitacollisionnelle la molécule. L'émission
quadrupolaire qui en résulte peut permettre la détectiota arolécule, d’autant plus facilement que
cette émission a lieu dans I'IR et bénéficie donc d’'une éparssptique faible du milieu.

La formation stellaire peut également permettre le pomphgéou excitation radiative) des niveaux
électroniques excités desHceci via I'action du rayonnement FUV (Ultra-Violet loimd des étoiles
jeunes de type spectral O et B. Il est donc nécessaire d’'éme dne région de formation d'étoiles
massivepour pouvoir bénéficier de cet effet, de plus I'extinctiondwit pas atteindre des valeurs trop
élevées (supérieures &/A410) afin que le rayonnement ne soit pas excessivement attéig&mission
guadrupolaire a ensuite lieu suivant le processus de flcenes décrit précédemment.
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En tenant compte de ces deux conditions, le domaine dessalget détectables enstse reduit,
citons par exemple les nuages sombres sans formationld®{odir Pagani et al. 2003 pour une étude
récente). Ce sont des milieux froids (environ 10 K), de dénsioyenne 10cm3 et présentant une
extinction maximale de 40 magnitudes dans le visible, desivmmoyennes A=5 étant typiques de ces
objets. Dans leur phase initiale de contraction (quasigsta donc tres lente) la formation stellaire n'a
pas encore été déclenchée, ces cceurs dits pré-stellaitetosa totalement invisibles enyH

Dans cette thése on s'intéresse a des objets ou la formadlaire est avérée, rendant I'émission
quadrupolaire dans le proche IR possible. Ces objets pepaeronséquent étre dynamiquement actifs
du fait de la présence d’ondes de choc. Une contributiondBeemte a I'émission peut également exister,
comme dans la nébuleuse de Kleinmann-Low dans Orion trd#@ée le chapitre 4. Les objets peuvent
par contre étre dominés par un des deux processus commgdiamyment de la région HIl compacte
N88A dans le petit nuage de Magellan (SMC) traitée dans Ipitreeb.

2.4 Calcul de I'extinction avec les transitions quadrupolaes de H,

La méthode présentée ici est générale et fonctionne pogdrbigéne moléculaire comme pour les
autres espéces : si deux raies sont présentes dans le spgeseont le rapport des intensités est connu
et indépendant des conditions ambiantes, la différenae émtrapport observé et le rapport théorique
permet de mesurer I'extinction dans la bande spectrale.

Il est possible de calculer une loi d’extinction adaptée @bservations en utilisant les raies d’émis-
sion de I'hydrogene moléculaire, pour cela il est nécessddr disposer de raies correspondant a des
transitions ayant le méme niveau supérieur. Ainsi le rapihé@oriquedes intensités ne depend que des
parameétres quantiques (coefficients d’Einstein A et longaid’onde) et non des densités ni de I'extinc-
tion.

Dans l'infrarouge proche les rapports de raies utilisaptas la paramétrisation de la loi d’extinction
sont :

I, I, I _

1-006) _ (701 1-00(4) _ (555 120Q0) _ 483 (2.19)
I os(1) I os(2) I _os(3)

I _ I _ I _

1-0Q(6) _ 0.445 1-0Q(7) _ 0.221 1000 _ 1.103 (2.20)
11,05(4) 11705(5) 1-05(0)

La loi d'extinction de Bertoldi et al. (1999) vers le pic 2 diéssion dans la nébuleuse de Kleinmann-
Low a été calculée suivant cette méthode (mais avec desdiffi@entes) :

Ay = (M) /2.12) 17

L'utilisation d’une loi d’extinction générique peut étrewsce de difficultés dans des régions ou les
variations de densité peuvent étre fortes, sauf si I'eedetié I'extinction se produit dans une zone
homogeéne en avant-plan. Les transitions quadrupolaired,deeuvent permettre de déterminer une
loi d’extinction plus précise, malheureusement les olzdems terrestres sont soumises a I'absorption
atmosphérique (voir section suivante) qui limite I'effitéau procédé.
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2.5 Effets atmosphériques perturbateurs

2.5.1 Quelques faits

Lors d’'une étude spectroscopique effectuée en bande K essiémiet depuis le sol il faut se sou-
venir du fait que, méme si cette bande correspond a une éedétvisibilité atmosphérique, le continu
thermique a tendance a croitre massivement au-dela,de @n fait il croit déja pour des longueurs
d’onde inférieures, mais c’est en bande K que le phénomé&mdpgoute son importance), provoquant
une baisse sensible du rapport signal sur bruit.

Un autre effet auquel il faut prendre garde est la présencaiee d’'absorption telluriques (c'est-a-
dire se formant dans les couches atmosphériques a dedestiariant entre 0 et 200 km). Elles peuvent
éventuellement affecter les raies en émission que I'oni@tl@ans I'infrarouge il y a essentiellement
les transitions rovibrationnelles des molécules, les phendantes dans I'atmosphére étap©HN,O,
COy, Oy, Os... En bande K les contributions sont principalement duegr@nsitions de OH, nommées
bandes de Meinel, et aux transitions de la vapeur d'eau. dlgeigmne de I'importance observationnelle
de ces raies est complexe, car les caractéristiques dedehigiques dépendent de la température (non
constante au travers des couches atmosphériques), dudiegméidité (régissant en particulier les raies
de H,0), du degré de turbulence des couches (contribuant a keuadegs raies)... De plus la variabilité
temporelle des raies peut étre grande, de l'ordre de gquelgirautes, et une étude analytique précise est
donc impossible. Il existe également des raies tellurigmesmission, par exemple les transitions de OH
souvent dénommées bandes de Meinel. De par leur natureiespeaturbent considérablement moins
les raies astronomiques vues en émission que les tramsstitires ci-dessus (car elles sont plus faciles
a tracer). Un probleme spécifique aux raies dedétectées en émission dans l'infrarouge proche est
I'absence globale d’émission par les poussiéres a ceséomgd’'onde, ce qui se traduit par I'absence de
continu dans les observations spectroscopiques. Lesudliestraies d’absorption telluriques ne peuvent
donc apparaitre clairement dans les données, ce qui emjeéchadétection et leur caractérisation. Les
effets atmosphériques sur les raies en émission étudi@ésscdaravail sont donc d’autant plus difficiles
a déceler.

Un probléme supplémentaire lié a ces effets telluriguedaeptésence éventuelle d’'un champ de
vitesse affectant I'objet observé, tel qu’un redshift densas d’'objets distants ou qu’un effet dynamique
interne dans le cas d’un objet proche. Il est important die tempte de cet effet dynamique pour éviter
des diagnostics erronés, pour cela le plus simple estidartiine raie dont on sait qu’elle n’est jamais
affectée, par exemple 1-0 S(0) ou 1-0 S(1), pour obtenirtisse du milieu puis tenir compte de cette
derniére dans I'étude ultérieure.

2.5.2 Etude empirique

Une étudeempiriquede l'influence de ces raies telluriques sur les raies d’hygine moléculaire
utilisées dans cette thése a été réalisée préalableménudd’astrophysique proprement dite. Pour cela
il a été fait usage de l'atlas solaire élaboré au Mauna Ked. ipargston & Wallace (1991) présentant
le spectre d'absorption caractéristique de I'atmosphémedtre de 1.1 a 5.4m (ou de 1850 a 9000
cm~1). Les principales raies de,Hn bande K ont ensuite été simulées (largeur et profil) erpopées
a ce spectre (le profil spectral de ces raies a été choisi @dtiesétude lorentzien, de largeur 50 ks
FWHM). Lintensité des raies de Ha été choisie a partir du modéle 14 de Black & van Dishoeck
(1987). La largeur comparative des raies astronomiquesdl@tiques est importante : si la raie tellurique
perturbatrice est trés étroite et peu absorbante en cormparde la raie de b les effets seront faibles
du fait du mouvement différentiel des couches atmosphésigur la ligne de visée. A l'inverse les raies
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les plus génantes sont celles proches de la saturationfigoie 2.3 et suivantes), pour I'essentiel les
raies de HO. Plus précisement si la raie tellurique a méme largeur gueié de H correspondante,
I'absorption est proportionnelle a celle de la premiérejamt aller jusqu’a I'extinction totale de la raie
Ho.

Les résultats de I'étudqualitative menée sont représentés ci-dessous pour les raies 1-0 §3), 1
S(1), 1-0 S(2) et 2-1 S(2) ainsi que dans la table 2.3 pour tah de 17 raies intenses de la bande K
(les graphiques pour les autres raies citées dans ceteepgablent étre trouvés dans I'annexe B). Dans
la partie supérieure des figures se trouve une partie dad'd# Livingston & Wallace (1991), avec les
raies d’absorption telluriques dans l'intervalle intés@® pour la raie de Hque I'on étudie. Dans la
partie inférieure se situe (avec la méme échelle de longliende) la raie de Kelle-méme, en fait on a
représenté cette raie a la fois avec et sans un décalagessevit.e but étant de visualiser I'effet de cette
vitesse de la raie (se traduisant par un redshift ou un biftleglr rapport aux raies telluriques. En noir
estreprésentée la raie de &l repos et en rouge ou bleu la méme raie avec un certain géalaitesse.
La largeur des raies est ici de 50 kmsLes unités d'intensité sont différentes dans les deuxtsgec
dans l'atlas solaire le haut du spectre symbolise I'absdiadesorption tellurique et la bas représente une
absorption totale. Dans le spectre simulé les unités sarst famme de pourcentage a I'émission totale
donné par le modéle 14 de Black & van Dishoeck (1987).
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FiG. 2.3 — Spectre d’absorption atmosphérique (partie sup@iest profil de la raie 1-0 S(3) (partie
inférieure) sur la méme échelle. En noir est représentéaidasans décalage en vitesse, en rouge la
méme raie avec un décalage en vitesse de 90Km.s

Remarque : les vitesses données ici sont les vitesses&kdexir terre a la date des observations.
Les largeurs de raie simulées sont ceflgantconvolution par le profil instrumental.
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raie avec un décalage en vitesse de -140 kh.s
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FiG. 2.6 — Spectre d’absorption atmosphérique (partie sup@ieet profil de la raie 2-1 S(2) (partie
inférieure) sur la méme échelle. En noir est représentérdaans décalage en vitesse, en bleu la méme
raie avec un décalage en vitesse de -100 kh.s

Raie de H | Intervalle Raie de H | Intervalle Raie de H | Intervalle

de vitesse de vitesse de vitesse
(km.s™) (km.s™) (km.s™)

1-0 S(5) | Fortement af-| 1-0 S(1) | Non affectée 1-0Q(3) | —180<w<10
fectée

1-0 S(4) | Fortement af{| 1-0S(0) | —180<vw<10 1-0Q(4) | —60<w
fectée

1-0 S(3) | Fortement af| 2-1S(1) | —45<v<260 1-0Q(5) | 45<w
fectée

1-0S(2) | —60<w 2-1 S(0) | —45<v<260 1-0Q(6) | 25<w<195

2-1 S(3) | 10<v<40 1-0Q(1) | —40<w<25 1-0Q(7) | 0<w<80

2-1 S(2) | Non affectée 1-0Q(2) | —130<w<25

TAB. 2.3 — Vitesses pour lesquelles diverses raies glefHémission sont superposées de moins de 5 %

aux raies telluriques.
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2.5.3 Conclusions

De I'étude qui vient d’étre réalisée on peut déduire un aemambre de conditions sur la validité
des diagnostics pouvant étre obtenus avec les raies rtwitmalles de H ici condidérées. Il faut cepen-
dant garder a 'esprit que les effets atmosphériques depemid facon critique de la largeur des raies
considérées, les problemes d'absorption diminuant avée des raies astronomiques. La largeur des
raies adoptée ici est de 50 km!sFWHM, ce qui est élevé pour des raies d’hydrogéne moléeulBies
largeurs inférieures a 10 knr.5sont plus caractéristiques des nuages moléculaires, deats présen-
tés ici représentent donc un cas relativement favorablg.vakeurs numérigues données dans la table
2.3 font référence a I'absorption par les raies atmosphésides plus larges, typiguement de largeur
supérieure a 15 knt.3 FWHM.

Les différentes raies peuvent étre classées dans diversggpdes résumées ci-dessous :

— Les raies dont la detection du sol ne peut jamais etre agploil-0 S(4), 1-0 S(5)

— Celles qui ne rencontrent pas de problémes atmospheridu@s$s(0), 2-1 S(2), 1-0 S(1)

— Celles qui sont exploitables a vitesse nulle
2-1S(1)

Celles qui ne sont pas exploitables a vitesse nulle

1-0 Q(5), 2-1 S(3)

Celles qui sont fortement dependantes de leur largeur :

1-0 S(2)

Celles dont I'exploitation est la plupart du temps impblesi
1-0 S(3)

Celles dont un faible deplacement les rend critiques : 281 S

2.6 Bases de la formation stellaire

2.6.1 Généralités

Comme on I'a discuté précédemment, la détection des timmsitle I'hnydrogéne moléculaire est
fortement dépendante de la formation stellaire dans lésng@tudiées, il est donc important de posséeder
les notions de base concernant ce processus. D’un poinedgénéral la formation stellaire ne concerne
que le milieu interstellaire dense, ceci car les instaslgravitationnelles (entrainant I'effondrement du
gaz) ne peuvent se déclencher que si les forces de grawifgtioportionnelles au carré de la densité du
gaz) parviennent a prendre le dessus sur la pression thegrfpgoportionnelle a la densité).

De fait la grande majorité des étoiles se forme au sein degasuaoléculaires géants, dans les coeurs
denses ayant des densités supérieures &mo03. Le refroidissement du gaz lors de I'effondrement est
nécessaire pour évacuer I'énergie thermique, les transitinoléculaires ont ainsi un rbéle essentiel a
jouer, en particulier celles de I'nydrogéne moléculairett€ vision relativement simple, basée sur la
masse de Jeans et le théoréme du viriel, a évolué du fait déstagn compte d’'effets de plus en plus
complexes dont les 3 principaux sont cités ci-dessous.

Le probléme de la rotation (Bodenheimer 95) est I'effet lesdimple pouvant étre discuté, de fait la
simulation numérique a permis de faire d’énormes progréa aratiére.

Le réle du champ magnétique est primordial lors du procedsuformation stellaire, cependant
les mécanismes a I'oeuvre sont complexes et réclament desrobes complémentaires. Il est possible
cependant de donner la base du raisonnement; la présenteliimp magnétique va entrainer une
stabilisation des nuages s'ils sont partiellement ioniségjui entraine la définition de plusieurs régimes
d’effondrement. La physique réelle de ces effondremenitsteloir compte de la non-conservation du
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flux magnétique, ce qui se traduit par la prise en compte sétesdes effets de diffusion ambipolaire
(diffusion des espéces chargées dans le gaz neutre, Boss 99)

Les théories récentes de la turbulence interstellaire amitr@ que des fragmentations pouvaient se
produire méme dans un nuage globalement stable (Klessdn2f08). Une théorie compléte de cet
effet, englobant le champ magnétique par exemple, restabliret’origine de la fonction initiale de
masse IMF (point de base de la vision hierarchique de foomates structures) est sans doute liée aux
effets turbulents ainsi qu’a la structure fractale des esagoléculaires (Elmegreen 2000).

Dans la suite on s’intéresse uniqguement a la masse et longaeeleans.

2.6.2 La masse de Jeans

Elle est définie comme la masse minimale d’'une structure goarlinstabilité gravitationnelle se
déclenche, entrainant 'augmentation de sa densité suédwslles de temps de l'ordre de quelques
dizaines de milliers d'années.La masse de Jeans est unéedes @ngulaires de la formation stellaire
mais elle doit étre complétée par des études dynamiqudisgntipar exemple le théoréme du viriel)
pour fournir une théorie cohérente. Son expression siéfabllement en écrivant I'égalité de I'énergie
gravitationnelle et de I'énergie thermique, représentanétat d’équilibre lors du collapse :

GM2 = 3NkT 2.21
[G— =3 (2:21)
k est la constante de Boltzmann, G la constante de gravitalita température du gaz, R le rayon

du nuage, M sa masse, f le facteur densité et N le nombre deylest dans le nuage. Il en résulte
I'expression de la masse de Jeans :

_ 3kTR
Jeans — 2Gmf

ol m est la masse des particules. Le facteur densité donpedssion de I'énergie gravitationnelle
du nuage selon :

(2.22)

GM?
Egraw = _f R

f vaut 3/5 lorsque la densité est constante, ce n'est qu'ppeaimation mais elle sera adoptée dans
la suite. On peut ensuite definir la densité de Jeans pouragersphérique par I'expression :

(2.23)

N Jeans = gﬂ_R?’m (2.24)
Une expression commode de cette densité est :
_ T(K
N Jeans(cm™>) = 11.57% (2.25)

valable donc pour un nuage sphériqgue composé exclusiveditgridrogene moléculaire. On peut
enfin définir une longueur de Jeans par I'expression

M jeans 1/3
Ljeans = (JT) (226)

Pour atteindre des densités de I'ordre de la densité de kegag doit étre comprimé par un facteur
exterieur. Cela car lors de la compression le gaz doit vaiteecbarriere de la rotation (en fait la force
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centrifuge) ainsi que sa pression thermique pour provobjmstabilité gravitationnelle. La présence,
maintenant largement confirmée, d’ondes de choc dans lewiilierstellaire offre un cadre parfait pour
la formation induited’étoiles (triggered star formation). Pour que ce mécaeisnit efficace, le facteur
de compression doit étre au moins de 6-7. On verra au cha&pdte ces facteurs peuvent étre atteints
pour des chocs ayant les jets protostellaires comme origine
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Chapitre 3

Ondes de choc et pompage UV : des
mecanismes compléementaires

3.1 Pourquoi invoquer ces phénomenes ? Généralités

3.1.1 Ondes de choc dans le milieu interstellaire

Les ondes de choc sont des perturbations supersoniquetnantrdes transformations irréversibles
des régions dans lesquelles elles se propagent. D’une may@aérale elles sont susceptibles de com-
primer, chauffer et accélérer le milieu avec lequel elleéragissent ainsi que de faire augmenter son
entropie. Elles assurent également le transfert d’énelgmeétoiles (via les jets et les vents stellaires)
vers le milieu interstellaire. L'élément le plus intérassd’un point de vue observationnel est la capacité
des ondes de choc a faire rayonner un milieu donné, ce quil poeih son sens dans le cas dg Et des
molécules homonucléaires en général. On a en effet vu aitehapue I'excitation de kipar collisions
était impossible dans le milieu interstellaire froid.

De telles ondes sont créées en général lorsque de la matigée @ haute vitesse rencontre un
milieu dense et statique. Les éjections de matiére lorsedplbsion de supernovae, les vents stellaires
provenant d'étoiles évoluées (Wolf-Rayet...), les jefoldires provenant d’'objets protostellaires sont
les exemples les plus étudiés de tels “pistons”. Il exisged®cs moins connus, par exemple les chocs
d’accrétion se produisant dans les disques, les chocs pbéira créés lors de I'expansion des régions
HIl ou encore les ondes de raréfaction (qui dilatent le mitie lieu de le comprimer).

Outre les effets macroscopigues (transfert d'énergieaigdment de I'état thermodynamique du mi-
lieu) des ondes de choc sur le milieu interstellaire, de membeffets sur la micro-physique du milieu
(par exemple la dépletion sur grains, I'activation de éeem réactions chimiques ou la dissociation des
molécules par collisions) sont également de premiére itapoe. A leur tour les réactions chimiques, la
physique des grains, les effets magnétiques auront deéaquersces notables sur la physigue macrosco-
pique et son évolution, et donc sur la propagation du cheeraéme.

Plus précisément, les chocs peuvent déterminer les abcegl&éémentaires en phase gazeuse, ceci
via la destruction des grains (pulvérisation du manteauastién du cceur)et les processus de chimie
en phase gazeuse . En effet le milieu perturbé peut attedelrdempératures suffisantes pour rendre
possibles des réactions chimiques endothermiques ou améerb d’activation. La chimie dans les chocs
est un domaine a part entiere de la physique du milieu iféaBe. Les ondes de choc peuvent également
accélérer les rayons cosmiques (Axford et al. 82) et finatfagoriser la formation postérieure d’'étoiles
en déclenchant des instabilités gravitationnelles, thiéomareprise dans le chapitre 4 de cette thése. Le
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couplage fort entre effets macroscopiques et microscepigst sans doute la principale caractéristique
des chocs se propageant dans le milieu interstellaire,idddd'importance combinée de la chimie du
milieu (trés riche en milieu dense comme en milieu diffusjietia structure en température et densité
régie en grande partie par la dynamique.

En général les ondes de choc ont une structure a trois diomengin les nomme alors chocs d’étrave
ou bow-shocks (Smith 91). Cependant la modélisation campleé telles perturbations est complexe, et
en pratique la plupart des études théoriques considérsngétmmetries simplifiées, plan-paralléle par
exemple.

3.1.2 Précurseurs magnétiques : chocs J, chocs C

La physique des chocs dans le milieu interstellaire esopddment modifiée s'il existe un champ
magnétique exterieur regnant dans la région non encorarpée par I'onde. Pour comprendre quali-
tativement ces phénomeénes il est d’abord nécessaire deleapp nature des perturbations générées
dans les fluides, la propagation d’'une onde de choc induissnsurpression propice au développement
d’ondes perturbatrices.

En hydrodynamique ces ondes perturbatrices sont simptdesondes sonores de vitessed&finie

par
kT

Cs =\/7— (3.1)
m

T étant la température cinétique du milieu, m la masse deéd@s le composant; le nombre de
Mayer (7=g—§ valant 7/5 pour un gaz diatomique) et k la constante de Baitam

L'équivalent de cette perturbation lorsqu’on inclut unipamagnétique B est 'onde magnétosonore
transversale (par rapport au champ). Il existe égalemenmtonde longitudinale, I'onde d’Alfven, de
vitesseC'y = \/%Tp, avecp la masse volumique du gaz. Cette onde correspond a uneditémtgs lignes
de champ et n’est donc importante que dans le cas ou on s#sEraux phénomeénes tangentiels a ces
lignes.

La vitesse de I'onde magneétosonorg, & est donnée par I'expression (Spitzer 62, Draine 80)

o2 _ [BY/AT 4 y(ni + ne) KT/ (pi + pe) (3.2)
mag 14+ B2/47T(,0z' 4 Pe)C2 '

n; et n, sont les densités des ions et des électronet p. sont les densités de charge associées.

L' onde magnétosonore se propage dans toutes les directittigjonales au champ magnétique, si
sa vitesse est supérieure a celle de I'onde de choc ellegpputtéder et perturber (par compression) le
milieu que cette derniére n'a pas encore atteint. Lorsquele de choc arrive a son tour, il est possible
que le milieu qu’elle rencontre ait été perturbé suffisamm@npour que la discontinuité caractéris-
tique d’'un choc cesse simplement d’exister : on est alorsrésepce d'un choc C (continu). Dans ce
type de choc les espéces neutres et ionisées n’ont pas le codnpertement du fait de I'existence du
champ magnétique. Les espéces chargées seront pertunbgesreer par 'onde magnétosonore, puis
les especes neutres seront perturbées du fait des cdllisi@t les espéces chargées dont la vitesse leur
est trés largement supérieure. Cette différence dynanegtre les deux espéces se nhomme diffusion
ambipolaire et joue un réle crucial dans la dynamique du chais aussi dans la formation stellaire ou
elle permet d’évacuer le surplus d’'énergie lors de I'effendent des coeurs de nuages moléculaires (voir
également section 2.6).

Suivant l'intensité des effets magnétiques, on distingois types de chocs en général :
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— Les chocs créés dans un milieu non magnétisé. Il s'agit lesschydrodynamiques “classiques”
caractérisés par une discontinuité réelle se propageantlande, d’ou le qualificatif de choc J
(“Jump”) (Kwan 77).

— Les chocs créés dans un milieu faiblement magnétisé. Bmoa<cil y a génération d’ondes ma-
gnétosonares contribuant a la perturbation du milieu nao®natteint par I'onde de choc. On
parle alors de chocs J avec précurseur magnétique.

— Les chocs créés dans un milieu fortement magnétisé. Lsseitde 'onde magnétosonore est alors
supérieure a la vitesse de lI'onde de choc et la discontimis{garait complétement. Le choc est
dit alors de type C (continu) (Draine 80, Chernoff et al. 82).vitesse magnétosonore croissant
avec le champ magnétique il existe une valeur critigue; Bu-dela de laquelle le choc est de type
C (Mullan 71).

On reviendra a la section 3.3 sur les différences essattielhtre chocs J et chocs C, mais il est
important de dire ici que les températures sont beaucoupgdvées dans un choc J par rapport a un
choc C. C'est di au fait que dans un milieu ou regne un chammétiage une partie de I'énergie
cinétique initiale doit étre utilisée pour comprimer ceroipa(le théoréme du flux gelé imposant qu’une
augmentation de la densité s'accompagne d’une augmeanthiichamp), et ne se retrouve donc pas en
tant qu’énergie thermique dans le gaz.

3.1.3 Pertinence des chocs dans I'étude de, ldt dans I'astronomie infrarouge

NE PAS COMMENCER LA SUBSECTION SI ABRUPTEMENT

Commencons par un calcul en ordre de grandeur pour détarairgamme de valeurs pour les
grandeurs physiques les plus importantes dans I'étudehdes cCes grandeurs sont la vitesse de I'onde
de choc, qui définit la puissance du “piston”, et la densiténilieu, qui définit sa réaction a I'onde de
choc. Dans les régions de formation d’étoiles la sourcethelb® des ondes de choc est les jets provenant
d’'objets protostellaires, I'estimation donnée ici comeedonc ces éjections de matiere. Dans les régions
étudiées ici la densité ambiante est celle du milieu inééteste dense (de oa 10 cm™2 sans compter
les cceurs les plus denses).

On peut obtenir une estimation de la vitesse du choc enattilie fait qu’a I'interface du choc le
flux de matiere doit varier de fagon continue, ce qui se ttgmsiI'équation de conservation :

nﬂ)]?- = nsvg (3.3)

n; désignant la densité du jet protostellaire gtsa vitesse, nest la densité du milieu ambiant et
v, la vitesse de I'onde de choc produite. Dans un jet prot@stelclassique la vitesse d’éjection est de
I'ordre de 400 km.s! et la densité du jet est d’environ 6m~2. En prenant une densité du milieu de
10* cm™3 on obtient comme estimation de la vitesse du chgedd km.s !, c’est des valeurs voisines
gu'il faut donc choisir lors de I'étude de ces ondes de choc.

L'intensité d'un choc peut étre facilement définie avec lemdeurs et valeurs dont on vient de se
servir. Classiquement elle est donnée par la quanti«bé’i};:ou p est la masse volumique du milieu, |
correspond en fait & uitux d’énergie

Pour des chocs de vitesse moyenne, disons50 km.s ™!, (par la suite on désignera systématique-
ment par \, la vitesse physique d’une onde de choc se propageant danfieusnagonné) caractéristiques
des jets provenant des proto-étoiles d’apres le calcul iguit d'étre fait, des observations dans l'infra-
rouge sont les mieux adaptées. A ceci deux raisons :

— L'émission naturelle induite par le choc. Dans les chocg$séntiel du rayonnement provient des

raies d’émission IR, dans les chocs J la plus grande partiérdession s’effectue dans le visible
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et 'UV (dans les chocs J la température du gaz est netterapétisure a celle des chocs C) mais
avec plusieurs raies trés intenses dans I'lR, en particldgeraies rovibrationnelles desHmais
également les raies Ol & 145 et @@ et Cl a 0.98:m par exemple).

— L'extinction due aux grains qui affecte les longueurs demlu visible et de I'UV de facon pré-
férentielle. La luminosité d'un choc étant proportionaedl la densité du milieu et la teneur en
grains étant elle aussi proportionnelle a la densité, leeshes plus lumineux seront aussi les
plus obscurcis, d’'ou la nécessité de I'observation en IR.ttansitions les plus intenses dans I'IR
détectées et prédites dans les chocs sont justement Isiitnag rovibrationnelles de H

En conclusion, les ondes de choc peuvent rendre I'hydrogésiéculaire détectable, mais c’est

réciproguement en étudiant I'émission de ¢lie I'on peut les caractériser efficacement (Cabrit et al.
2004).

3.1.4 Régions de photodissociation

La présence des raies de En émission n'est pas seule suffisante pour conclure a lanmésle
chocs, I'excitation collisionnelle n’étant pas I'uniqgueopessus susceptible de peupler les niveaux rovi-
brationnels. On a en effet vu au chapitre 2 que I'excitatadiative des niveaux électroniques permettait
d’obtenir une cascade quadrupolaire dans l'infrarouge.

Ce processus appliqué aux interfaces entre les nuagesutailés et les étoiles émettant dans le
FUV donne naissance aux régions dites PDR (Tielens & Hadleht85a, 85b). Cette dénomination de
PDR a deux sens voisins (voire identiques), PhotoDissoni&egion (région de photodissociation) ou
Photon Dominated Region (région dominée par le rayonnémi¢est bien connu que sous I'action du
rayonnement FUV une région HIl (ionisée) peut se formerwautie certaines étoiles massives, l'ionisa-
tion de I'hydrogene atomique étant le processus dominamt. idgion PDR suit le méme principe mais
c'est alors la dissociation de la molécule &li définit ses propriétés.

La physique élémentaire d’une région PDR s’énonce commelsusque le rayonnement FUV ren-
contre le nuage moléculaire son premier effet va étre dediessI’hydrogéne moléculaire puis d’ioniser
I’nydrogéne atomique, cependant & mesure que ces procsdasoulent la physique du milieu change.
Le rayonnement FUV le plus énergétique (au-dessus de 13.6aedfre fortement atténué car il va ser-
vir a l'ionisation de I'hydrogéne atomique, passée uneadeetépaisseur de gaz les photons énergetiques
sont trop peu nombreux pour continuer l'ionisation et ona@saktréation d’'une région de gaz neutre
atomique HI. Dans cette région il n'y a pas d’hydrogéne makire car le rayonnement peut exciter les
niveaux électroniques de la molecule, conduisant dans 1&9ecas a la dissociation (le rayonnement
dont I'énergie correspond au continu vibrationnel de laguole la dissociant également). A mesure que
le rayonnement est atténué seuls les photons d’énergielsigien plus basses subsistent, lorsque trop
peu de photons d’énergie supérieure a I'énergie de liaisdr,d4.48 eV) sont présents il n'existe plus
aucun moyen de dissocier la molécule : on entre dans la régiaqui est le nuage moléculaire propre-
ment dit. On a donc un milieu stratifié comprenant successwnt (en partant de I'étoile) une région
HIl composée d’hydrogene ionisé, une région HI composéeadeapmique neutre et enfin une région
moléculaire. Il faut remarquer que ces régions ne sont pipandantes, c'est I'équilibre entre les pro-
cessus de formation, destruction, ionisation, recombamietc ... qui les définissent (par exemple dans
la région HIl on trouve de I'hydrogéne neutre du fait de lsorabinaison). Remarquons également que
ce qui a été énoncé pour I'hydrogene reste valable pour kessaéléments et molécules, mais du fait
des différences dans les diverses énergies utiliséessitddes interfaces sont a des positions différentes
dans le milieu.

En résumé une région PDR forme donc toujours l'interfaceeenne région HIl classique et le
nuage moléculaire proprement dit, ceci du simple fait quepl®tons d'énergie supérieure a 13.6 eV
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sont nécessaires pour ioniser HI alors que pour dissogidlsHioivent avoir une énergie d’au moins
4.48 eV. Parfois on désigne sous le nhom de PDR I'ensemblerégilen HIl, région atomique et région
moléculaire, parfois seulement la région de transitiorHbll/Dans la suite on désignera sous le terme
PDR la zone située entre la région Hll et la zone moléculaire.

L'atténuation du rayonnement ultraviolet dont on a pariéglaut n’est pas uniquement due au gaz,
il subit également une atténuation de la part de la pousgareabsorption et diffusion. Cet effet est
d’autant plus important que la tranche de milieu a travees¢répaisse, cette atténuation croit donc a
mesure que I'on avance vers le nuage moléculaire. C'estiefaféénuation due a I'absorption par les
molécules d’hydrogéne qui donne lieu a I'émission infrg@de la molécule.

Les différences entre les conditions regnant dans les PDiRse les régions soumises aux ondes de
choc sont importantes, surtout d’'un point de vue dynamif@s. indicateurs de vitesse élevée comme
des raies élargies ou des indicateurs de température &ewdme certains rapports des raies sont a
priori nécessaires pour déterminer le processus d'émisk@mrecherche d’émission de la moléculg H
a partir de niveaux vibrationnels élevés est une excelierdihode pour valider une hypothése PDR, en
effet I'excitation thermique de ces niveaux reclame degtatures extrémement élevées difficilement
atteignables dans des chocs. De ce point de vue les premoigsesvations de transitions a partir du
niveau v=3 (Federman et al. 95) et de transitions entre v¥&4£dans Orion A (Luhman et al. 98) ont
été d’'une importance primordiale.

La prise en compte des effets radiatifs donnant lieu a I'simisquadrupolaire a été explorée dans de
nombreux travaux théoriques (Black & Dalgarno 76, Black & zishoeck 87, Neufeld & Spaans 96).

3.2 Lesondes de choc : équations MHD, conditions de saut, dentinuité

3.2.1 Les équations de la magnétohydrodynamique

En toute généralité les équations MHD peuvent étre misesladarme (diteconservative suivante
dans le cas de termes source nuls (seconds membres) :
Conservation de la masse :

0
8—;’ +Y.(0T) =0 (3.4)
Conservation du moment :
opV B2 _ BB
(o) + ?.[pv‘v +(P+—)—-—]—pq = I (3.5)
ot 2110 o
Conservation de I'énergie :
B B>, (7.B)B
=4 .[7(6+P+—)—u]—p?.7=0 (3.6)
ot 2100 o

oll p est la masse volumique du gaZ,sa vitesses son énergie volumiqu§ le champ magnétique,
7 le champ de gravitéy, la perméabilité du vide et P la pression cinétiguieest le produit tensoriel
du vecteur vitessed ® ), de mémeB B= B® § I est le tenseur identité.

Il'y a trois jeux d'équations : pour les neutres, les catian&® anions, méme si I’hypothése d’'un
couplage électrons-ions permet dans la plupart des castieingre & deux le nombre de fluides. Les mo-
déles dynamiques utilisés dans le cadre de cette théseséaion 3.3.1 pour plus de précisions) vérifient
les hypothéses de stationnarité et d’'unidimensionnatitédéles de chocs a géometrie plan-parallele).
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L'utilisation d’'un modéle stationnaire implique que I'onppose que le fluide réagit instantanément aux
perturbations du milieu, en particulier aux ondes de chacpDs, dans le cadre d’'un modéle évolutif du
milieu interstellaire, les réactions chimiques (par exlementrainent une création de masse, impulsion
ou énergie du point de vue de I'un ou l'autre des fluides (Bwis neutre). Les termes source dans les
éguations MHD ne sont donc pas nuls. Notons que la gravitafiest pas prise en compte dans les mo-
déles. Si on suppose que la propagation du choc se fait daireddion x et que le champ magnétique
est orienté dans la direction z, les équations utiliséexifement dans cette étude sont donc :
Conservation de la masse :

8(52“”3) = S, (3.7)
Conservation du moment :
{2+ P~ %J ~ 35 (3.8)
Conservation de I'énergie :
o 2
5 Vale+ P+ 2;0)] = Sg, (3.9)

ou Sy, Sy, et Sg, sont les termes source de masse (masse créée par unité ohe \ailde temps),
moment (moment créé par unité de volume et de temps) et én@mgrgie créée par unité de volume et
de temps) respectivement.

3.2.2 Les équations de Rankine-Hugoniot du fluide magnétisé

Les équations de Rankine-Hugoniot (ou conditions de sauthettent de relier les grandeurs phy-
siques entre elles de part et d’autre de la discontinuitecpér I'onde de choc. La méthode pour obtenir
ces équations, traduisant la conservation des diversetditgisaa travers la discontinuité est calquée sur
celle permettant de former les équations de base de la nuduydébdynamique.

Des équations MHD explicitées plus haut, on déduit immédiaint dans le cas stationnaire étudié
ici les quatre équations formant le systeme de Rankine-kriogproprement dit :

[pon] =0 (3.10)
[pUN(%UQ—I—%%)—i—UNf—z —7.?%} ~0 (3.11)
o — %Bﬁ] ~0 (312)

[pv% + P + 23—;] =0 (3.13)

Les équations 3.11 et 3.12 provenant de l'intégration dgubéion de conservation du moment a

travers l'interface du choc.
Il est possible de les compléter avec deux autres équatimvemant de la conservation du flux

magnétique :
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[Bn] =0 (3.14)

et de la conservation de la force électromotrice :

[ox By — By =0 (3.15)

avec W et v les composantes normale et tangentielle de la vitesse, deméur le champ ma-
gnétique,y est le nombre de Mayer. La notation [T] indique une difféeepatre la grandeur physique
considérée en amont et en aval de l'interface du choc : [J)z1:-Taval

3.2.3 Traitement numérique de la discontinuité

REQUIERT CONNAITRE

Le passage de I'onde de choc crée une discontinuité dangjlediéns de la magnétohydrodyna-
migue, discontinuité qui ne peut étre gérée numériqueni@mir un choc C il n'y a aucun probléme
numeérique, la discontinuité cessant simplement d’'exigiar contre dans le cas d’'un choc J les gran-
deurs physiques telles que la densité et la vitesse du gagehkeffectivement a I'interface du choc.
Une méthode possible consiste a utiliser les équations drifaHugoniot pour déterminer les valeurs
des grandeurs physigues juste apres la discontinuité, cakigequiert de connaitre avec une extréme
précision les propriétés du systéme juste avant I'onde de.dbe plus l'utilisation de cette méthode
crée deux régimes distincts, en amont et en aval de I'onddae décrits par les équations MHD, les
éguations de Rankine-Hugoniot faisant le lien.

Il semble plus avantageux d'essayer de conserver un méndé&jguiations pendant toute la durée du
choc, c’est possible en introduisant un parametre dibdgueur visqueusdans les équations MHD. Il
s’agit d'un facteur numérique (homogéne a une longueunydioiisant une viscosité artificielle dans une
certaine zone autour de la discontinuité, ce parametre Bémhigeable partout ailleurs. Cette viscosité
artificielle vise donc a établir une continuité numériquaglies modéles, ce qui est toujours souhaitable.
Elle demande un ajustement relativement précis, méme’sst pas toujours nécessaire d’adopter des
valeurs différentes pour chaque jeu de conditions ingialdéalement la longueur visqueuse doit étre
trés proche du libre parcours moyen des particules a Ifater la discontinuité se produisant a priori a
des échelles inférieures.

3.3 Chocs dans le MIS : importance des processus microscopeg, role
de H, et spectroscopie associée

3.3.1 Parametrisation des chocs

Les chocs étudiés ici se propagent dans le milieu inteagtelet prennent donc en compte, dans la
limite des connaissances actuelles, les processus y tedpearmodéles de chocs utilisE$modeles de
I'observatoire de Paris) sont décrits dans Flower & Pinesgifebréts 1999, Wilgenbus et al. 2000, Le
Bourlot et al. 2002, Flower & Pineau des Foréts 2003.

On a dit précédemment que ces modéles étaient stationaaires dimension, et que les paramétres
essentiels les caractérisant sont la vitesse du choc engtélelu milieu (section 3.1.3).

Il est possible de choisir dans ces simulations de nombretigsaparameétres résumés (non exhaus-
tivement) ci-dessous :

!Disponibles a I'adresse http ://aristote.biophy.jussiéu|S/index.html
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— Le type de choc que I'on désire simuler (J ou C). Il est égalgrpossible de simuler un simple
état stationnaire (sans choc), auquel cas on laisse siraptdmmilieu interstellaire évoluer sous
I'action de la chimie en phase gazeuse (sans grains).

— Le taux d'ionisation par rayons cosmiques. Ce processasndol’ionisation radiative dans les
nuages denses ol I'extinction est importante, une valegsge5.10°'7 s~! (probabilité d’ioni-
sation par seconde par atome d’hydrogéne) sera adoptée qatd.

— Les abondances initiales des espéces chimigues. A pesraltondances ne dépendent que de la
densité du milieu, une fagcon simple de les obtenir est donéaleser une premiére simulation de
I'état stationnaire a une densité donnée (peu importergntgérature ou les abondances). Sous
I'effet de la chimie les abondances vont tendre, aprés gasl@nnées, vers des valeurs typiques
de la densité adoptée.

— La température initiale du gaz. Dans un nuage moléculiéelécroit avec la densité du fait du
refroidissement radiatif, pouvant atteindre des valenférieures a 10 K. La méthode de I'état
stationnaire utilisée pour les abondances est encorecapfdi la température du gaz tendant vers
une certaine valeur pour une densité donnée. Cette métlwidétee affinée lorsqu’on traite de
I'occurrence de chocs successifs, mais c’est un tout auiggme...

— La température initiale des grains. En général (et plusrendans un environnement froid) les
grains ne sont pas a I'équilibre thermique avec le gaz etteupérature ne doit donc pas varier
énormeément au cours du choc. De fait les modéles montrenhewaleur typique J= 15 K est
adaptée a toutes sortes de conditions.

— Lavitesse de 'onde de choc,V

— Ladensité du milieu avant la propagation du choc, égaledrés bonne approximation grn(H)+n(H")+2n(H,)
Pour des nuages moléculaires denses cette densité peart typiguement de f0a 16 cm™3,
mais avec des pics a4 @ans les coeurs les plus denses. De tels pics étant souvegtatifs a la
propagation des ondes de choc.

— Le facteur d’échelle b du champ magnétigransversal Le champ magnétique B est purement
transversal par rapport a la direction de propagation da ehest donné par B3/ z. Sion suit
la loi classique de Troland & Heiles (1986) alors b=1. Deswed supérieures du facteur b peuvent
néanmoins étre adoptées.

— Le mode de refroidissement. Dans la version habituelleadinhulation le transfert de rayonne-
ment est traité selon le formalisme de la probabilité d’@geaent, c’est-a-dire selon le principe
de la non capture d'un rayonnement émis dans le milieu paéceamilieu. |l est possible d'utili-
ser un traitement plus fin du a Neufeld & Kaufman (93), tenamgte en particulier de I'épaisseur
optique dans les raies les plus importantes pour le refsadnent.

— Lalongueur visqueuse adoptée (voir 3.2.3).

— Le processus de formation de.H.es processus pouvant étre adoptés ici sont relativenemt s
dard. Le premier consiste a supposer que, lors de I'adsarptir le grain, I'énergie de désorption
est repartie en 3 parts égales; un tiers allant a la surfaggain (sous forme de chaleur, pho-
nons...), un tiers allant a la molécule sous forme d’éneaigiétique (contribuant donc au chauffage
du gaz), un tiers allant dans les degrés de liberté interada holécule (électronique, vibration-
nel, rotationnel). Soit une énergie de 1.5 eV ou 17249 K. lceseé fait état d’'une molécule dans
des états vibrationnels élevés (v=5,6) aprés la désorpliakahashi 99). Le dernier calcule les
populations des niveaux suivant une distribution de Badtzma une température correspondant a
I'énergie de 1.5 eV citée plus haut. On verra en section 3.&ffets de ces processus sur I'émis-
sion de H.
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3.3.2 Emissionde H

La température du gaz neutre est calculée a chaque pagdititd en résolvant les équations MHD
suivant la direction x. Ces équations donnent égalememetsion, la densité et la vitesse des différentes
composantes fluides.

Connaissant cette température, il est possible de caleufenction de partition Z pour la molécule
H,. En fait deux fonctions de partition sont nécessaires,tks értho et para étant bien différenciés :

E,,
Zortho = > 32T + 1)e” 7 (3.16)
v Jimpair
Ev,
Zpara =3 S (2] + e #F (3.17)
v Jpair

Les énergies des niveaux étant notégg .E

La densité totale d’hydrogene moléculairgtfNdépend évidemment de la densité initiale du milieu
ainsi que des abondances élémentaires, mais égalemenbdesgus de formation et de destruction de
la molécule, et doit donc étre également calculée a chacqud'péégration. Le calcul de la population
des différents niveaux d’énergie de la molécule est enstitiésé a I'aide des expressions suivantes :

Ev,J
1 2T+ e
1+ op Zpara

Pour les niveaux para N, ; Ny, (3.18)

E’U,J
_op 3(2J + 1)e” T
I+ op Zortho

op désigne le rapport ortho/para de la molécule calculé anenpas d'intégration.
L'émissivité des raies, ;_,,» j» €st ensuite calculée par I'expression

Ny, (3.19)

Pour les niveaux ortho N, ;

EUI ,J’—>'U” 7JII = N,U/’J/ A'U,,J,_)'U” 7JII A,U/’Jl_)v// 7JII (3.20)

3.3.3 Une question d’échelle

Des notions importantes pour I'étude des chocs dans leuriitirstellaire sont celles de temps
caractéristique et de taille caractéristique du choc. éfimitions que I'on peut en donner sont diverses,
on utilisera ici les suivantes : RECHAUFFEMENT

— Le temps caractéristique du choc est le temps qu'il fauteaparticule test pour parcourir I'en-

semble du profil de choc, ce profil comprend la phase d’act#éret de rechauffement du gaz
ainsi que la phase de refroidissement du gaz.

— Lalongueur caractéristique du choc est la distance perequar cette méme particule a la fin de

son parcours.

Le probleme inhérent a ces définitions est qu'’il n’est paptosg facile de décider ou le profil de choc
s'arréte. Une fois que le gaz atteint sa température (bfisat a la fin du refroidissement, il ne sert arien
de continuer a visualiser le profil. Conventionnellemenstmppe la simulation lorsque cela se produit,
on peut jouer sur les temps caractéristiques des chocs Coelr Irpnquer la fin de la simulation sans
pour autant perdre de I'information. Une autre solutiondestegarder les vitesses des différents fluides
dans le cas des chocs C. Les especes ionisées étant pertavhéeles espéces neutres les deux fluides
vont acquerir une vitesse différente (évidemment supéipaur les espéces ionisées), une fois I'onde
de choc passée et le refroidissement terminé ces deuxestesat avoir tendance a redevenir égales. On
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peut choisir ce moment comme fin conventionnelle du chocho& st relativement logique car c’est
la presence de I'onde de choc qui a provoqué la différenciates deux espéces. Malheureusement cet
effet ne peut étre utilisé dans le cas des chocs J.

La décision de définir un point final au profil de choc, quelgee arbitraire , est justifiée lorsqu’on
s'intéresse a I'exploitation des prédictions effectuéamsigs modéles. En effet toutes les grandeurs phy-
siques venant des modéles stutales c’est-a-dire qu’elles sont calculées en un point donng dierla
propagation du choc, du fait de la stationnarité des modBlesr la comparaison avec les observations
il est également souhaitable de posséder des informatiorses mémes quantités intégrées le long de
la direction de propagation, ce qui correspond pour un ebgsur a une configuration ot I'onde de
choc se propage le long de la ligne de visée (ou configurafaee“on”). Un autre intérét de posseder
ces grandeurs intégrées est que, le plus souvent, la taibetéristique des chocs ne peut étre resolue
observationnellement, on n’a donc accés qu’a l'intensitégrée.

En particulier I'émissivitée des raies est intégrée sur toute la taille caractéristiquehdc pour
obtenir les diverses intensités | des raies suivant laioelatassique :

T fina
I= / e @dx (3.21)
0 4

AMENER ou z est la distance initiale dans la simulation (son choix eéstifafacon interne et n’influe
pas sur les resultats obtenus) ef,z la distance a laquelle on estime que la propagation du choc es
terminée. Une estimation hasardeuse gg,z peut amener une sous-estimation de l'intensité, le profil
de choc pouvant ne pas étre complet.

Ce choix est important pour d’autres grandeurs comme leorapptho/para : si on “coupe” le choc
trop tard les valeurs proches de 3 (valeur finale habitualhesdin choc) vont dominer les valeurs plus
faibles du rapport.

3.4 Modéles de PDRs : champ de rayonnement, extinction et niazphysique

Pour cette étude les modeles utilisés sont ceux de I'ohsévale Paris (Le bourlot et al. 93, Le Petit
et al. 2002, Nehmé et al. en prep.). Il s’agit, comme pour ledétes de chocs, de simulations utilisant
la géometrie plan-paralléle ainsi que I'hypothése deatatirité. Les phénomeénes de chauffage advectif
ne sont donc pas, pour l'instant, pris en compte dans ceslesdés deux paramétres essentiels pour
la description des régions PDR décrites ici sont la densjt&u milieu (comme pour les chocs) ainsi
gue le champ de rayonnement incident sur la tranche de niiitetstellaire modélisée. Ce champ de
rayonnement détermine la quantité d'énergie transféras ldamilieu, et est donc I'analogue formel de
la vitesse de choc décrite précédemment, méme s'il s'atjé fms d’énergie radiative et non cinétique.

Il est possible d'utiliser dans ces modéles une irradiagiories deux faces de la région, avec des champs
de rayonnement différents. Cela permet par exemple de isedéin milieu soumis a un rayonnement
d’origine stellaire ainsi que baigné par un champ diffus.

La définition précise de ce champ de rayonnement inciderase dur les études du champ interstel-
laire diffus (ISRF), c’est-a-dire du champ de rayonnemeay@n baignant notre galaxie. Classiquement
les estimations utilisées pour ce champ sont celles de ®(4i®i78) faisant état d'un champ52.72
103 erg.cnT2.s ! & 1200 A, et celle de Habbing,Gaisant état d’une valeur inferieure d’'un facteur
1.7 al'estimation de Draine : =1.7 G. Ces champs sont en général définis dans I'ultravioletj lns
champ de Draine couvre le domaine spectral entre 912 (lidaiteyman) et 2000 A. Dans le modéle le
champ de rayonnement incident est proportionnel au chanalae, le facteur multiplicatif étant noté
x . le champ incident vaut dongGp. Une valeur dey=1 signifie donc que le champ de rayonnement
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incident est simplement le champ interstellaire diffus daie. Un tel champ incident est beaucoup trop
faible dans les régions soumises a des rayonnementsrsielldes champs caractéristiques des étoiles
de type spectral O et B devant étre utilisés. Les valeursigllsis dans ce cas oscillent enjre10®

et y=10", suivant le nombre et les caractéristiques des étoilesagsices. Dans la suite on désignera
simplement pay le champ de rayonnement incident, avec la signification deruoi-dessus.

L'évolution de la région PDR sous I'effet du rayonnement aief intervenir de nombreux proces-
sus, les décrire tous précisement n'est pas I'objet de s, on se contente ici d’'une description
gualitative des phénomeénes. Les équations de base sem@atii@ le milieu sont celles du transfert de
rayonnement, dépendant de I'épaisseur optique du milieau (ce qui est équivalent) de I'extinction
en magnitudes A ces deux grandeurs augmentant a mesure que I'on avancéad&gson PDR. Les
éguations de base sont donc résolues pour chaque positisnia#&ranche de milieu, du bord (ou le
rayonnement incide) vers le centre (moléculaire a pri@@étte méthode permet de calculer I'évolution
de toutes les grandeurs physiques a mesure que le rayoringénétre dans le milieu. Cela peut paraitre
simple, mais la résolution de ces équations implique dJuirgctous les phénoménes présents dans la
région.

Les processus liés a la présence de grains sont de premigogtiamce, du fait de I'absorption du
rayonnement et de sa réémission dans l'infrarouge loirgtla sub-millimétrique par exemple. Il faut
également tenir compte des effets de diffusion du rayonnempg vont contribuer au calcul de I'ex-
tinction. Enfin les photons UV peuvent intéragir avec lesngraous forme d’effet photoélectrique, aug-
mentant la densité des électrons dans le milieu, processusildaut également tenir compte lors de
I'estimation du chauffage du gaz. Le terme d’absorptiorncaktulé suivant la loi d’extinction classique
de Fitzpatrick & Massa (1990), les autres contributionst satculées a partir de résultats classiques
concernant la physique des grains. Les grains sont égalémgortants pour la molécule4idu fait des
processus d'adsorption permettant sa formation dans leunlle taux de formation correspondant est
calculé a partir des paramétres des grains fournis en entiéesité et taille essentiellement. Le calcul
fait également intervenir un coefficient de collage ainsuge vitesse d’adsorption des atomes H sur la
surface des grains, I'énergie des molécules désorbéealestée suivant un modele d'équipartition.

Les autres processus physico-chimiques sont relatifs aingastellaire, ils comprennent essentiel-
lement :

— L'écrantage du rayonnement par le gaz, dépendant desessipetuses dans le modeéle, de leur

abondance et des transitions impliquées

— Lionisation par rayons cosmiques, avec une probabili@ @tome d’hydrogéne) prise égale

a5.10'7 s~!. Cette ionisation provoque un apport supplémentaire ctiéas dans le milieu.
Lorsque ces électrons libérés aménent les moléculedads des niveaux électroniques excités,
des photons UV sont crées lors de la désexcitation, ditopbatecondaires

— Les réactions chimiques, a la fois de formation et de detsbru On peut inclure dans le modéle

jusqu’a environ 200 espéces pour un total supérieur a 4G@lioés. Cet ensemble comprend les
réactions de photodissociation et photoionisation, ajusi les réactions impliquant les photons
secondaires définis ci-dessus. La résolution de ces égaa@base sur les constantes de vitesse
k définies par la loi d’Arrhenius
T b c

k= a(300) exXp — (3.22)
ou a,b,c dépendent de la réaction considérée, T est la tampgcinétique. La photodissociation
des especesHHD et CO est traitée en détail, pour les autres espéces pneciye simplifiée est
utilisée.
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— Les divers processus d’excitation des espéces préséatpsuvent étre de nature radiative, col-
lisionnelle ou liés a la formation de I'espéce lors des tiéastchimiques. En ce qui concerne la
molécule H la possibilité d’une excitation dans les états électroesg, B et C (voir figure 2.1)
est incluse dans le modéle. Pour I'excitation collisiofende la molécule les espéces partenaires
H,, H, He et HD sont disponibles. Par comparaison seule I'atioit dans les niveaux rovibra-
tionnels de I'état électronique fondamental de HD est miseompte. Pour les autres molécules
importantes comme CO ou CS I'excitation ne peut se faire @ueles niveaux rotationnels. Enfin
I'excitation des niveaux de structure fine importants peuefroidissement du gaz (C, 0/ C.) est
également traitée. L'excitation radiative dépend du chdmpayonnement et de I'extinction, I'ex-
citation collisionnelle dépend de la température du gagi gme des sections efficaces de collision
adoptées.

— Les effets de chauffage et refroidissement du milieu. Lauffage implique tous les processus
susceptibles de libérer des espéces qui vont transférgrautie de leur énergie cinétique dans le
milieu. La chimie, I'effet photoélectrique sur grains (Baket Tielens 94), I'ionisation et la photo-
dissociation sont les effets les plus importants. Le rdfssement est condidéré comme purement
radiatif, donc basé sur la désexcitation de niveaux expaésollisions.

Les modeles de PDR ne tiennent pas compte des effets dyresnigpu particulier les effets dus a la

pression de radiation qui crée des mouvements différerdi@hs le gaz. Ces effets, dits effets d’advec-
tion, traduisent également la progression de la région atikde gaz moléculaire.

3.5 Comportement des raies de KHdans les chocs

3.5.1 Influence des parametres

On s'intéresse ici a I'influence sur I'émission rovibratiefie de H dans les chocs des deux pa-
rameétres importants que sont le rapport ortho/para initeala molécule ainsi que son processus de
formation. Pour ce faire on a calculé le rapport des intéadiles raies 2-1 S(1) et 1-0 S(1) dans trois
chocs représentatifs : un choc J dissociatif, un choc C éssgt moyenne et de paramétre magnétique
b=1 et un choc C de vitesse élevée et de paramétre magnétiqOe Ibfaut signaler que I'émission de
H, n’a pas la méme origine dans les chocs C et dans les choc®didifs. Dans ces chocs J la molécule
est dissociée dans I'épaisseur du choc et reformée pastment alors gue dans les chocs C I'excitation
intervient directement a l'interface. Les effets les pluportants de la reformation de la molécule (liée
au processus de formation sur grains) ont donc lieu lorsgdéssociation est totale, c’est le cas pour le
choc J considéré ici.

La table 3.1 regroupe les résultats obtenus. Comme présgti @echangeant le processus de for-
mation dans le choc J dissociatif que les variations du mragomt les plus importantes. Cependant ces
variations maximales sont inférieures a 5 %, une pararaétis basée sur une grille de valeurs de ces
grandeurs est donc a priori inutile. Dans la suite tous lssltats relatifs aux modéles de chocs seront
donnés pour un rapport ortho/para initial de 3 et un prosedsdormation de kibasé sur I'équipartition
de I'énergie de désorption.

3.5.2 Evolution intra-chocs

On va mettre en évidence ici les principaux traits careastities du comportement des raies de H
dans une onde de choc. Par la suite on ne s'intéresserauygmragt jamais a ces variations, optant prin-
cipalement pour une approche intégrée. Cependant les eadrgrest indispensable pour véritablement
pouvoir utiliser les quantités intégrées.
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Modele de choc (y en km.s'', ni en cn13)
Rapport ortho/para Choc J| Choc C| Choc C
Vg=25 vs=30 vg=80
ng=10 ng=10 b=1 | ny=10°
b=10
0.1 0.1765 0.0356 0.1197
1 0.1781 0.0338 0.1189
2 0.1786 0.0338 0.1185
3 0.1793 0.0329 0.1184
Processus de formar Choc J| Choc C| Choc C
tion Vg=25 vg=30 vg=80
nH=1O5 nH=1O5 b=1 nH=1O5
b=10
Equipartition 0.1793 0.0329 0.1181
Dist. de Boltzmann 0.1818 0.0330 0.1184
Vibr. chaud 0.1876 0.0330 0.1184

TAB. 3.1 — Table supérieure : rapport de raies 2-1 S(1)/1-0 S{&uk& pour 3 modeles de choc et pour 4
valeurs du rapport ortho/para initial de Hrable inférieure : rapport de raies 2-1 S(1)/1-0 S(1) pesr |
3 mémes modeles de choc et cette fois pour 3 différents madfesrdation de H.
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Premiérement il convient de définir précisement les quesntbnt on va parler ici :

— L'émissivitée des raies est une quantité purement locale dans les motiékefible avant la per-
turbation due a I'onde de choc elle croit rapidement lordguempression du milieu se produit
et que le refroidissement radiatif pap ldevient efficace. Ensuite elle décroit plus ou moins rapi-
dement & mesure que la température diminue dans la zonetmast-par conséquent I'émissivité
présente un profil piqué caractéristique dans le profil de ¢hair figure 3.1)

— L'intensité des raies intégrée sur le profil du choc s'atitfacilement en intégrant I'émissivité sur
une distance caractéristique, la relation exacte dtant= f;o %;)dz’. Lorsque la distance z est
prise voisine de la taille caractéristique du choc on ditljoiensité résulte d’'une intégration sur
tout le profil. On peut effectuer ce choix en regardant laatemh de 1(z) comme sur la figure 3.2
et en déterminant la distance a partir de laquelle I'inténdévient constante.

La figure 3.2 permet premiérement de mettre en évidenceffésatices d’échelle (intensité et taille
caractéristique) existant entre les chocs J et les chocss@vdir que la croissance de la température puis
le refroidissement du gaz se produisent sur une échellecbepuplus réduite dans un choc J!iem
soit 0.6 UA, que dans un choc C, au moinsA6m soit un peu moins de 100 UA. Cette différence dans
les échelles est due d'une part aux précurseurs magnétigmssies chocs C qui chauffent le gaz plus
tot que dans les chocs J, et d’autre part a la dissipatioréderie plus rapide dans les chocs J du fait
de I'absence de champ magnétique gelé dans le gaz.

Cette figure montre également que la température maximadmtat par le gaz est d’'autant plus
faible que le champ magnétique est intense, une partie wergjé initiale allant a la compression de ce
champ. Cela a des conséquences importantes sur les iétedsitoutes les raies émises par le milieu,
en particulier celles de H Un gaz a plusieurs dizaines de milliers de Kelvin existamslles chocs J
n'ayant absolument pas le méme spectre en émission que dul@o K trouvé dans les chocs C avec
fort champ magnétique.

La dissociation de la molécule se produit pour des vitessdativement faibles dans le cas des chocs
J - environ 30 km3'. Dans le cas des chocs C le probléme de la dissociation nseg@mtiquement pas,
sauf dans des conditions relativement extrémes de vitessélevée et de densité faible. L'augmentation
du champ magnétique permet d’atteindre des vitesses deeplptus élevées. En effet dans ce cas la
température atteinte par le gaz est de plus en plus faibkseahblécules refroidissantes survivent plus
facilement. Pour un choc C “extréme” vérifiantral0*> cm—2, V,= 100 km.s! et b=10 le taux de
dissociation de Hatteint tout juste les 5 %, a comparer avec la dissociatitale@our un choc J ayant
pour parameétresp=10* cm—3 et V,=35 km.s L.

C’est cette dissociation qui restreint les vitesses etitfensaractéristiques pouvant étre utilisées pour
simuler un choc C. En effet il est possible qu'une discoritiinsioit créée du fait de cette dissociation, le
choc C se transforme alors en choc J.

3.5.3 Grilles utilisées et leur justification

— Densités g caractéristiques du milieu interstellaire dense, comaprisntre 1®cm 3 et 5.16
cm—3.

— Vitesses de choc typiques obtenues a partir de jets petitids en appliquant la conservation de
I'impulsion (voir section 3.1.3). Ces vitesses sont égaleniiées a la dissociation éventuelle de
la molécule.

— Pour les chocs C le champ magnétique est obtenu a partitaalliéchelle (Troland & Heiles 86)

B =byng (3.23)
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ny est en cm? et B enuG. En fait la véritable loi suppose b=1, mais elle est caramtigue du
milieu interstellaire diffus, pour couvrir un plus grandmiore de cas une étude considérant des
champs magnétiques 5 et 10 fois plus intenses (b=5,10) ardgat été menée. Pour les chocs J
un champ magnétique strictement nul a été adopté, il n’y a dan de précurseur magnétique.

— Orientation du champ magnétiqtauijoursorthogonale a la direction de propagation du choc, ce
choix est lié a la compression du champ magnétique lorsgdensité du gaz augmente.

— Rapport ortho/para choisi égal a 3, donc la molécule est idampport de ses dégénérescences.

— Formation de la molécule #ur grains obéissant & une équipartition de I'énergie dergtsn
entre la surface, les degrés de liberté de translation delg®s de liberté internes de la molécule.

3.5.4 Evolution inter-chocs

Dans cette section on discutera le comportement ainsi gupriecipales valeurs numériques des
raies les plus importantes de la moléculgdth bande K dans les chocs J et les chocs C. Pour cela il est
commode d'introduire urspace des parametresur les chocs ; un point de cet espace peut étre défini
par la donnée de la densitg;rdu milieu ainsi que par la vitesse du chog pbur un choc J (pour un
choc C on ajoute la valeur de la constante d’échelle magreétiy. D’autres facteurs peuvent modifier
le comportement des intensités mais on a vu précédemmette gagport ortho/para initial ainsi que le
processus de formation de H'influent pas excessivement sur les valeurs numeriques.

Dans la suite on portera graphiguement les intensités qoregpde raies en fonction de la vitesse du
choc et pour une densité donnée, dans le cas des chocs Crapiieg sont a considérer suivant que les
valeurs b=1, b=5 ou b=10 aient été choisies. Dans cetteosemti discute uniqguement le comportement
des raies qui seront utilisées pour I'étude des chapitré$4 e

Il est important lorsqu’on s'intéresse a des rapports desraé garder au moins une intensité absolue
a l'esprit. En effet lorsque les températures du gaz resadvies (ce qui est le cas pour des vitesses de
choc de l'ordre de 5 km'3, et d’autant plus vrai pour des chocs C avec champ magnédigué) les
émissivités des raies sont beaucoup trop faibles pour peemene détection. Cependant les rapports
de raies ne sont pas affectés par cet effet, ce qui peut aqendues erreurs d'interprétation des don-
nées observationnelles. Ces valeurs formelles des rappottété conservées dans les représentations
graphiques car elles restent valables d’un point de vugtestnient théorique.

3.5.5 ChocsJ

Lorsqu’on étudie le comportement de la raie 1-0 S(1) (qui'éttlon adopté ici), le principal trait
caractéristique est la brusque décroissance de l'inéepsitir des vitesses allant de 15 & 25 krh.st
d’autant plus grandes que l'intensité est faible.

Il est normal que l'intensité croisse (a densité donnéey dwevitesse, car plus I'énergie injectée
au départ est importante et plus la température atteinteefgaz est haute. Les niveaux d’énergie sont
d’autant plus peuplés par une large fraction du gaz et I'gimité des raies correspondantes doit croitre.
Le fait que l'intensité puisse décroitre lorsque I'énerigiectée est importante est en fait lié au phéno-
méne décelé dans la section précédente : la dissociatibsiaratelle de la molécule. L'abondance du
gaz moléculaire étant de plus en plus faible la populatiennileeaux s’en ressent obligatoirement, mais
ce n'est pas tout. La disparition de, ldntraine un refroidissement moins efficace du gaz et I'sitén
chute.

En ce qui concerne les rapports des raies, les variationgelativement complexes a quantifier, la
raison en est que la population de deux niveaux différeritenes®e en jeu. Les paramétres définissant
la variation de ces rapports sont principalement les éeeidgs deux niveaux et la température du gaz.
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Cette température permet de définir une distribution mdiemele qui va régir la population des niveaux

et donc les intensités des raies. De ce point de vue il estaidrmir figure 3.3) de constater que des

rapports impliquant des niveaux énergétiquement proglaesxemple 2-1 S(1)/1-0 S(1) et 2-1 S(2)/1-0

S(1) ou 1-0 S(0)/1-0 S(1) et 1-0 S(2)/1-0 S(1), montrent demtions similaires. Il n’est pas nécessaire,
je pense, de discuter d’avantage ces variations ; on poemapporter a la section 2 de ce chapitre pour
voir en détail comment les raies se forment dans les régiamsrsées par des ondes de choc.

Il est cependant intéressant de constater que les valeuappart 2-1 S(1)/1-0 S(1) ne sont proches
de 0.11 que pour des valeurs deg 8 20 km.s! ou inférieures. Cette valeur de 0.11 a été classique-
ment celle adoptée depuis les premiers modéles de chocsah(K#, il est évident ici que des valeurs
nettement plus élevées aux alentours de 0.4 pour des defaltfes sont possibles. Pour des densités
moyennes, de l'ordre de 10et des vitesses de choc raisonnables il y a un regrouperegnttkurs vers
0.18. Ces résultats montrent qu'il n’est pas souhaitabkedmntonner a une seule valeur de ce rapport,
une dépendance vis-a-vis des parameétres existant indigoitant.

3.5.6 Chocs C et influence du champ magnétique

L'intensité des raies (figure 3.8) varie plus mollement dasschocs C que dans le cas des chocs J.
De plus une comparaison rapide avec les résultats des cimoostde une différence significative entre
intensités absolues, c’est toujours une conséquencerdpstatures plus faibles atteintes dans les chocs
C.

Q

3.6 Evolution des raies dans les PDRs

Les modéles de PDR utilisés ici sont également ceux de lfebere de Paris (Le Bourlot et al.
93, Le Petit et al. 2002), I'espace des paramétres utiliséetgtivement similaire a celui des chocs :
I'intensité du champ de rayonnement FUV remplagant la séeate choc, la densitg;ndu milieu restant
un parametre fondamental. Les densités utilisées poabbéhtion des grilles sont identiques a celles
adoptées pour les chocsza10%, 5.1¢, 10¢, 5.1¢, 10°, 5.1F, 1¢f, 5.1 cm 3.

En ce qui concerne le champ de rayonnement FUV (galéns la suite), il peut adopter les valeurs
x=10%,5.1¢, 10%, 5.10¢4, 10°, 5.1, 1¢F, 5.1¢, 10" exprimées en unités de champ de Draine (ce champ
valant 2.72 103 erg.cnt2.s71).

La figure 3.11 montre les variations des six raies et rapplatseférence sur le méme modéle que
les chocs, le champ de rayonnemgntemplacant la vitesse du choc. Le premier effet qui ressort d
ces graphiques est la différence de comportement desitdesslon les densités des PDRs considérés,
en particulier le fait que ces intensités ne croissent pafagen monotone aveg en général. Plus
précisement il y a croissance pour des densités supériaugagiron 3.10 cm—3 et relative constance
sinon, ce qui signifie que I'excitation radiative est pluportante que les effets d’extinction aux hautes
densités.

Cet effet de densité se retrouve amplifié dans tous les repgeraies considérés, des valeurs plus
faibles étant atteintes pour les fortes densités. Il eStaéssant en particulier de constater la large gamme
de valeurs pouvant étre réalisées pour les fortes deralités,que pour des densités plus raisonnables ces
valeurs peuvent étre approximées par une constante saie peacoup d’information (il faut également
se rappeler que les incertitudes sur les données obsemvellies ne permettent souvent pas de trancher
dans ce cas).

46



LI e A 0 O N 1o o o S e T B L B e e R B
T £ 1
ﬁ‘ B ] £ ]
o — E B
§ 102 - = 04 E
T o £ ]
@ L 4 | £ ]
o = £ 3]
9 X ot 1
g 104 - W 0.3 E
= N E 1
z = 4 N E b
- £ 3]
a E ]
o 2 C ]
1o e — 8 02F 3
o 103 © £ ]
e F 5.103 B e E ]
o} ot t C ]
o 5.104 &k 1
S 108l 109 — S 01 3
@ 5.105 © [ 3]
@ L _ 1ops i E b
& 5.106 F ]
€ £ ]
O S Y S U SO o s e s s ST 0.0, 1 T S S S S |
0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 0 5 10 15 20 25 30 35 40 45
Vitesse du choc (km.s™") Vitesse du choc (km.s™1)
0.5 [T T T T T T T T T T T e e e B B
L ny (em=3) ] E
n o8 ] £
= L 5.10% ] 50'5: E
) F " i 0 = 3
o 04 — 10 » - o F E
| n 5.104 / ] | = E
> f — 1 b S 0af E
S 5108 / 1 8 £
7] C / ] 7] £ |
o L _ 10e / ] o = |
| C 5.1086 7 | E 3
- 0.3 . | — 0.3 =
LI e S - ]
s L ] s ok ]
e T e ] s ]
- v ] s 02e E
g 021 7 2 F
o L ] a E
S ] E
o C ] ® 0.1
F 9 E 5.108
[0 P P S AU B EE I R BRI B 0.0 v L
0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 0 5 10 15 20 25 30 35 40 45
Vitesse du choc (km.s™") Vitesse du choc (km.s1)
0.20 T T T T T T 1o T e e B e T I BN
r q ny (ecm=3) X
L i = 103 A
kel [ ) w
O‘O.WS* - o‘ r T
< 1 Soaf .
& o g
) r 7 n r 7
- = & 4 —
| |
o~ 010 — o r 1
o L 4 ?
3 3
° F B e 1
3 r J 3
K [ i 2 020 -
S 0.05F B s g
a L i a
S o
o L i @ = 4
ool vl R ool vads o R
o} 5 10 15 20 25 30 35 40 45 0 5 10 15 20 25 30 35 40 45
Vitesse du choc (km.s™") Vitesse du choc (km.s™')

FIG. 3.4 — Variation des intensités et rapports des raies iraptas de notre étude (voir section 3.5) pour
des chocs J.

47



T 0.004 [T T

o r

J r

£

S r / ]

'\ 0.003F -

o r ]

g /

— ul

= /

= [ / ]

7] r / 4
0.002 / o B

o r H

[ r /ﬁ‘ ]

® 3 ]

E E 1

9 0.001F B

° r ]

° r - 9

o C - a ]

= O

7 E o g

c L 4

% 0.000 [ . . . . | . . . . | . . . . 1

= 10 15 20 25

Vitesse du choc (km.s™")

FiG. 3.5 — Intensité de la raie 1-0 S(1) en fonction de la vitessehbc et pour une densitéyr10°
cm 3. L'ajustement est fait sur la partie non-dissociative dedarbe.

107 FT ]
= ]
\E A
A i
o
o
= 08k o
> £
< a
o
o
(8]

o

<

[

L o109 A o

5 £

L A

‘n

C

L5

a

104 L I I I | |

0 5 10 15 20 25

Vitesse du choc (km.s™')

FiG. 3.6 — Courbes d'iso-intensité de la raie 1-0 S(1) dans #espmles parameétres densité-vitesse du
choc, tracées pour deux valeurs de lintensité. L'ajustgnge la partie non-dissociative des courbes
fournit les lois de variation indiquées.

48



40

30

-
o
£
<
=
v
2
3
S ~—
0 T
s 20 T3
£ T
N i —3
3
E
% 10
2
>
0Lt Ll il Ll 1l
10% 104 10° 108 107

Densité pre—choc ny (cm=3)

FiG. 3.7 — Vitesse limite des chocs J en fonction de
intensités des raies de,ldtoppent leur croissance

Intensite de la raie 1-0 S(1) (log(erg.s~".cm=2sr71))

2
&

Ty
L )
\
\
\
\

20
Vitesse du choc (km.s™")

@
o

30

153
=}

100

Intensité de la raie 1-0 S(1) (log(erg.s~".cm=2.sr=1))

0 20 40 60
Vitesse du choc (km.s™")

FiG. 3.8 — Variation de l'intensité de la raie 1-0 S(1) (définieseation

magnétique b=1, b=5 et b=10.

49

Intensite de la raie 1-0 S(1) (log(erg.s~'.cm=2.sr~1))

la densifnidécomme la vitesse a laquelle les

20

40 60 80
Vitesse du choc (km.s™1)

...) pour des chocs C d’échelle



T T e e T S T L S e o o o e o 08 —— ——— —— e —
r n (em=3) 1 r nw (em=3) |
L — 10 1 L 103
~ 0 ?.01403 | ~ | 5.10% | |
= S Z 4
u [ ] 4 7] 10
o 05 \ ?850 = o 06 510 [
T 5.109 ] T o 10° 19
= L 108 i = L o |\ 5.10% |
@ 5.106 w
i 0
~ 0.4 — ~ 04— I
0 a
3 L 4 3 L ]
- °
0 r ] a r ]
3 3
° L 4 ° L 4
5 020 B S 020 B
o a
5 F 4 ) L 4
@ ©
OO0Lue v v v b v v b v b v b v v b v v b v b b 0.0 L L L 1 L L L 1 L L L 1 L L L 1
5 10 15 20 25 30 35 40 45 50 0 20 40 60 80
Vitesse du choc (km.s™') Vitesse du choc (km.s™1)
g —— —— S p———
r ny (cm=3) q
L 103 4
~ | __ 5109 ]
el 0%
o‘ 0.6 5.104 =
- = 5 4
\ [}
= L 5.109 4
@
0
~ D4
o
2 L
°
- L
0
- L
5 020
a
5 L
@
0.0
o}

Vitesse du choc (km.s™")

FiG. 3.9 — Variation du rapport des raies 2-1 S(1)/1-0 S(1) pesrahocs C d'échelle magnétique b=1,
b=5 et b=10.

50



0.5 [T T T 04— —— — ]
r 1 F nw (em3) f
[ ] r - 0l ]
— C ] — L 57103 i
w f ] woof 1 ]
o 0.4 - o L 5.10% ]
i [ ] T [ ]
SOk 1 S 03 B
o r ] o [ ]
g L ] 4] [ ]
<‘3 C ] O‘ L ]
— 0.3 — - S 4
0 C ] @ r T
3 3 [ ]
o L ] © L 4
0 L ] @ r b
< r ] $ o2 .
g 0.2 - s [ ]
a L o a L 4
S S
o C | o F =
O D v i ] ol ey ]
0 10 20 30 40 50 0 20 40 60 80
Vitesse du choc (km.s™') Vitesse du choc (km.s™1)
5T — — — 1
& oL 1
O‘O.4j -
S ]
S L ]
o C ]
e T ]
— 0.3 —
o C ]
0
° f ]
©n C ]
4
© L ]
g 02 3
= [ ]
5
o C ]
ot o T
8] 20 40 60 80 100

Vitesse du choc (km.s™")

FiG. 3.10 — Variation du rapport des raies 1-0 S(0)/1-0 S(1) pesrchocs C d'échelle magnétique b=1,
b=5 et b=10.

51



<

0.8 T T T T

T
E
T
3)
|
)

10-3

Rapport des raies 2—1 S(1)/1-0 S(1)

/

Intensité de la raie 1=0 S(1) (log(erg.s~!.cm=2.sr71))

F 5 i e —y
107 L M| M| L M| 0.0 Lu M| L M| M
103 104 10% 108 107 103 104 10% 108 107
Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine
0.7[T —— —— —— T 0.5[T — — — — )
& DB~ - & ]
o L ny (cm=3) ] o ny (cm=3) 1
| £ ] | 4
— C 3 | —
x F — O ] X 04 290 T B
(A L 10t i o 10*
» 0.5 ,.\ T 5104 ] 7] 5 10* 7
o B 1o ] o 1005 ]
i N 5.10° 3] : 706 ]
” — 10 E " 5.108 ]
2 ] 2 B
2 2
0 a
3 3
° °
5 5
a a
o a
S ]
o o

£ 0.3 o — oo 0 e —— &0
E — \\Equ ]
i e e e 3] ]
0.2b1 M M M ] 0.2 M M M sl
103 104 10% 108 107 103 104 109 108 107
Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine
0.4 [T T T T T 0.6 T T T T

0.3

0.4— ny (em=3)
103
_ 5.10%
10t
_ 5.10%
L 105 4
5.108
02— - 108
5.108

0.1

Rapport des raies 2—1 S(2)/1-0 S(1)
}
/
.
Rapport des raies 2—1 S(3)/1-0 S(1)
—
P

—e— 9 — o o

|
|
)
|
®
‘

0.0

L ol L ol L ol L et 0.0 bt L P L P L P L P
103 104 108 108 107 103 104 108 108 107
Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine Champ de rayonnement log(G) en unités de Draine

FiG. 3.11 — Variation des intensités et rapports des raies irapi@s de notre étude dans les modéles de
PDRs.

52



Le rapport 2-1 S(1)/1-0 S(1) mérite une mention spécialgakaur standard calculée dans les études
précedentes (Black & van Dishoeck 87) varie entre 0.5 etrfafinalement 0.54 est la valeur habituelle-
ment adoptée). Cette valeur est en fait caractéristique milieu relativement diffus comme notre étude
le montre, dans ce cas cette valeur est trés peu dépendanteudiyp de rayonnement : le rapport 2-1
S(1)/1-0 S(1) peut donc a une tres bonne approximation ésgégal a 0.54 pour des densités inferieures
a10 cm=3.

Dans le cas d'un milieu dense la valeur du rapport décroitcpatre fortement avec le champ de
rayonnement, pouvant atteindre des valeurs beaucoup ghles que 0.1. Une comparaison observa-
tionnelle précise basée sur ce rapport doit tenir comptetieffet.

3.7 Comparatif : les raies de H et les informations qu’elles apportent

Compte tenu des résultats détaillés concernant les raisegpar la molécule d’hydrogéne dans les
chocs (de type J ou C) et dans les PDRs, mais également dissatffesphériques vus au chapitre 2, il
est possible de dresser un portrait des meilleures raigd’mntification des processus en jeu dans le
milieu interstellaire. Tous les rapports discutés ici getutifs a 1-0 S(1).

3.7.1 Laraie 2-1 S(1)

Le rapport 2-1 S(1)/1-0 S(1) est un excellent traceur desRIMRIs, de densité i inférieure a 8.1
cm~3. Des valeurs comprises entre 0.5 et 0.6 de ce rapport neqsaveffet jamais étre obtenues dans
les modéles de chocs J, les valeurs maximales étant d’aervid®. De plus les valeurs habituelles de ce
rapport dans les chocs J varient autour de 0.2, sauf pouretesités faibles (inférieures a 5%16m=3).

En pratique des valeurs supérieures a 0.3 éliminent dongramele partie des modéles de chocs J. Il
faut cependant souligner que pour des valeurs du champ derragent inférieures a 4@es rapports
compris entre 0.5 et 0.6 (et méme légérement supérieursgpeétre obtenus dans des PDRs denses.

En ce qui concerne justement ces PDRs, le rapport consiciéétimoins avantageux pour la dis-
crimination avec les modéles de choc, dans la mesure otstms@aleurs comprises entre 0.05 et 0.65
peuvent étre obtenues suivant la densité et le champ deragmmnt choisis. Cependant, si des valeurs
plus faibles que 0.5 sont obtenues et que d'autres élémba&swvationnels (par exemple I'absence de
dynamique) font pencher en faveur d’'un modéle PDR, ce rapjgoraies peut permettre de déterminer
relativement précisément la densité et le champ de rayosmier8ignalons enfin que d'une part il est
trés difficile de discriminer entre chocs C, chocs J et PDRsee pour des valeurs du rapport comprises
entre 0 et 0.2, d’autre part plus généralement le rapporS2t¥/1-0 S(1) n’est pas optimal pour faire la
distinction entre chocs J et chocs C. Pourtant, des valeu@s4dobtenues dans les modéles de chocs C
sont supérieures aux valeurs maximales pouvant étretakalans les chocs J, et cette propriété pourrait
donc en théorie étre utilisée comme élément de discrinoinalais il faut savoir que la partie “horizon-
tale” des courbes a densité constante dans les chocs C estgnirformelle, les températures ne sont en
effet pas suffisantes pour exciter les niveaux rotationc@igespondant au niveau vibrationnel v=2.

3.7.2 Les autres rapports de raies

Laraie 1-0 S(0)

Le rapport 1-0 S(0)/1-0 S(1) peut permettre de tracer les<iiyy dans la mesure ou des valeurs
plus faibles que 0.2 peuvent étre obtenues. Il n'est pasipestatteindre des valeurs si peu élevées
dans les modéles de PDRs, de plus seul un domaine restrgiatalmétres permet d'obtenir des valeurs
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inférieures & 0.2 dans les modeéles de chocs J. On peut affitamsrla plupart des cas que des valeurs
plus faibles que 0.2 sont caractéristiques des chocs C pageant dans un milieu diffus. Des valeurs
supérieures a 0.5 peuvent également étre utilisées paotéeser les PDRs les plus denses, avge n
10° cm~3. Enfin, pour les PDRs diffus on est entre 0.3 et 0.45 alorsrgast en général en dessous
de 0.3 pour les mémes densités dans les chocs J. Dans le cabede diffus ce rapport peut donc
éventuellement permettre de trancher entre chocs J et PDRs.

Laraie 1-0 S(2)

A lui seul le rapport 1-0 S(2)/1-0 S(1) ne permet pas de difiérer efficacement les différents mo-
déles théoriques, en particulier les valeurs de ce rappotties voisines dans les modéles de PDRs et de
chocs J. La situation est meilleure vis-a-vis des chocs Cexample des valeurs du rapport supérieures
a 0.5 permettent d’exclure de maniére pratiguement certagichocs J et les PDRs comme mécanismes
d’excitation, au profit des chocs C.

Laraie 2-1 S(2)

Tout comme 2-1 S(1), la raie 2-1 S(2) permet de discriminemiedéles de PDR des modéles de
chocs Jdans le cas des PDRs diffus. Cette fois les valewstégstiques dans ces PDRs diffus se situent
entre 0.2 et 0.3, alors que dans les chocs J les valeurspondantes sont toujours inférieures a 0.2. Les
propriétés relatives aux chocs C sont similaires a cellea@¥es pour la raie 2-1 S(1).

La raie 2-1 S(3)

Méme si le rapport impliquant 2-1 S(3) a un comportement pgode celui obtenu pour les raies
2-1 S(1) et 2-1 S(2), sa variabilité dans les modéles de PBRsaupérieure. Pour les milieux diffus des
valeurs comprises entre 0.3 et 0.55 sont calculées par aigd@soalors que pour les raies précédemment
citées l'intervalle de variation est nettement plus failides valeurs supérieures a 0.5 sont explicables
par un grand nombre de modéles de chocs C, alors que de @ikess/ne peuvent étre obtenues gqu’en
utilisant un nombre restreint de parametres dans les chetded PDRs.

3.7.3 Conclusion

De cette étude il ressort que les rapports les plus utilestpameer les PDRs sont 2-1 S(1)/1-0 S(1) et
2-1 S(2)/1-0 S(1) (dans une moindre mesure 2-1 S(3)/1-0,3(His ce seulement pour les milieux dif-
fus. Les rapports 1-0 S(0)/1-0 S(1) et 1-0 S(2)/1-0 S(1) sartplus a méme de permettre de discriminer
entre les modéles de chocs C et de chocs J. Ces résultasttiaitas ou on ne dispose que d’'un seul rap-
port de raies pour déterminer le processus d’'excitatioredungpléculaire. Mais pour une étude en bande
K on posséde en général des informations sur tous ces rapleoidit qu’ils soient complémentaires les
uns des autres est la base des études observationnellsgéagalans cette these.
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Chapitre 4

L’émission IR du nuage moléculaire
d’Orion

4.1 Une region massivement étudiée

4.1.1 Situation de la nébuleuse de Kleinmann-Low

La partie proche de la region HIl M42 est dénomée OMC-1, d&stgion la plus étudiée du nuage
moléculaire géant d’Orion. De nombreuses étoiles masslydsrment, faisant de cette région I'une des
plus brillantes du ciel en IR. La source la plus active et hemise se nomme Irc2 (Infrared center 2) et
se trouve au centre de la nébuleuse dite de Kleinmann-Lofajtaime cavité infrarouge caractérisée par
une dynamique violente donnant naissance a I'émissionttR$e détectée.

L'essentiel du gaz moléculaire est réparti le long d’'ungec(éu ridge) de direction NE-SW (voir
figures 4.1 et4.2). Cette créte est caractérisée par desspéetrales moléculaires étroites (entre 3 et
5 km.s ' FWHM, caractéristiques d’une faible turbulence du miljaie température d’environ 60 K
et des densités voisines de’Idn—3 (McCaughrean et al. 97).Aux échelles comparables a |z tddl
la nébuleuse de Kleinmann-Low (notée nébuleuse KL dansita)ssoit environ 100", on trouve la
région dite du plateau caractérisée par des raies largdsr(30' FWHM). Cette largeur importante est
attribuée a des mouvements macroscopiques de matiéret diufaiflux a grande échelle provenant du
voisinage de la source Irc2 (la formation stellaire a I'aeuayant également son importance).

Lors d’'observations non résolues de la nébuleuse KL (Babkstial. 78) il a été possible de mettre
en évidence un systéme de raies de largeur 20 Knesntré & 9 km:s' par rapport a la vitesse du centre
de la nébuleuse, provenant d'une structure aplatie (geaited disque ou un tore de matiére, nommeé
simplement “Disque” sur la figure 4.1). Un autre systéme desrast centré a 5 knt.$ et a comme
largeur entre 5 et 10 knT:$. Sa température se situe entre 100 et 200 K, la condensatiomatiére
dense associée est supposée étre chauffée par Irc2 etéantdétruite : on I'appelle traditionnellement
le coeur chaud (figure 4.1).

Au sud de Irc2 on a des régions avec des températures d'ent80 K & des vitesses typiques
de I'ensemble de la nébuleuse : cet ensemble est la créteactenmrovenant de la rencontre du flot de
matiére avec le nuage moléculaire OMC-1. La vitesse sygtédu gaz change de part et d’autre d’lrc2,
ce qui a conduit a penser que ce dernier objet était le cenimefldt bipolaire.

A une distance de 0.9 pc (projetée sur le plan du ciel) de lalegbe KL (Ferland 2001) se situe
I'amas du Trapeze (figure 4.2) constitué d’'une vingtaingod@s jeunes, c’est le rayonnement UV émis
par cet ensemble qui est a I'origine de la barre d’Orion (ndie la région HIl) située au sud-est de M42
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FiG. 4.1 — Environnement proche de la nébuleuse de Kleinmamn{dapres Irvine et al. 87). Les
sources IR sont représentées en rouge.

56



(figure 4.2). Dans l'autre direction, celle de la nébuleuse ¢ s’enfonce plus profondément dans le
nuage moléculaire et la région HIl se prolonge en région PEtBr¢er & Hollenbach 99). L'émission IR
de H, associée a cette PDR pourrait se situer justement danséaddocR. La caractéristique principale
de la nébuleuse de Kleinmann-Low est ainsi clairement ég@ogne région influencée par sa dynamique
interne mais également par I'action d’'un champ de rayonneéieense (O’dell 2001).

La structure du champ magnétique présente un effet ingredsins I'environnement proche de la
nébuleuse KL : une brusque inflexion des lignes de champ @aamiexact de cette nébuleuse (figure
4.2 et observations dans Schleuning 98 ainsi que dans @rugthal. 99). Cette morphologie a des
conséquences importantes qui seront discutées dans liemsek6 et 4.7.

4.1.2 Intérét de la nébuleuse KL et de son environnement

Outre la formation d’étoiles massives mentionée précédamhndes objets protostellaires de faible
masse (T-Tauri) ont été détectés dans le nuage molécuMirady et al. 86), ainsi que des disques
(proplyds) désagregés dans la region HIl (O’dell et al. R@)richesse de la chimie dans OMC-1 (au vu
des trés nombreuses especes détectées), liée ou non aadtidorsiellaire, fait tout I'intérét de la région.
Des différences de composition notables apparaissent efmne considérée, faisant de I'ensemble de
OMC-1 un parfait laboratoire pour la physico-chimie du suliinterstellaire. Le prix & payer est la
complexité des analyses due aux effets de confusion swgra tie visée et donc aux nombreux effets
physiques pouvant se superposer.

OMC-1 est également la région de formation d'étoiles massla plus proche de nous (460 pc,
Bally et al. 2000), cette propriété en fait la région la pluiante du ciel dans le proche infrarouge. La
nébuleuse a souvent servi d’étalon pour la physique duumitierstellaire, de nombreuses molécules
interstellaires y ayant d’abord été découvertes. C’'ess$ thanébuleuse KL que I'évidence de I'existence
d’un milieu interstellaire dynamique a vu le jour. Les tiéinas rovibrationnelles de la molécule d’hy-
drogéne y furent d’abord détectées (Gautier et al. 76) egrdd'impossibilité de leur explication par les
modeles de fluorescence alors en vigueur, des modéles de leydrodynamiques (Kwan 77) puis ma-
gnétohydrodynamiques (Draine 80) furent pour la premieig donsidérés. Lintéraction avec la PDR
créée par le Trapéze en fait également un test intéressaniggomodeéles correspondants (Storzer &
Hollenbach 99, Ferland 2001).

La proximité de la nébuleuse permet d'atteindre des résokispatiales inégalées pour I'étude du
milieu interstellaire a trés faible échelle. Par exempés dbservations menées au VLT en bande K sont
susceptibles d'atteindre une résolution spatiale de GWHM) sans optique adaptative, ou 0.06” (55
UA) avec le systéme d’'optique adaptative NACO. Au CFHT dsslitéions de 0.13” (115 UA) peuvent
étre atteintes avec l'optique adaptative PUEO. Des obsengterrestres dans I'IR proche peuvent ainsi
contourner le probléme de séparation des sources qui seipdaahs le domaine millimétrique, du fait
de la taille des faisceaux mis en jeu.

Ces trés hautes résolutions permettent de sonder le milieéchelles caractéristiques de la longueur
de Jeans (voir chapitre 2), ainsi qu'aux échelles théosigieela turbulence et de la fractalité éventuelle
(Vannier et al. 2001, Falgarone et al. 2004). La formatiefiate simple ou induite est ainsi idéalement
caractérisée, en partie grace au fait (voir chapitre 3) gsitohgueurs caractéristiques des chocs et PDRs
sont du méme ordre de grandeur que les résolutions pouvanatétintes. La résolution des fronts de
choc fait partie des objectifs en théorie possibles a atteiavec le systeme NACO installé au VLT.
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FIG. 4.2 — Localisation schématique de la nébuleuse de Kleinshaw (KL) par rapport a OMC-1, vue
perpendiculairement a la ligne de visée (d'aprés Schlguéi).
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Fic. 4.3 — Nébuleuse de Kleinmann-Low observée avec I'instninBiF au CFHT, cette carte est la
juxtaposition de trois champs de 36"x36" chacun.

59



4.1.3 Morphologie de la nébuleuse

Le premier élément d’'intérét est la concentration de I'&iois quadrupolaire dedtans deux lobes
bien différenciés. Ces deux pics d’émission détectés dchbwec de faibles résolutions spatiales sont
classiqguement dénommés pic 2 pour le lobe sud-est et picrligmbe nord-ouest (Beckwith et al. 78).
Des observations en champ large mettent en évidence léedilsien déterminées de la nébuleuse IR. La
structure de la nébuleuse indique une dynamique puissditeu&re. C'est particulierement frappant
lorsqu’on se place en bordure des lobes ou des chocs d'ébvaweshocks) sont parfaitement visibles
(Allen & Burton 93, Lacombe et al. 2004). Ces formes carasti§ues nommeées “bullets” se situent a
environ 20 000 UA de l'origine supposée du flux de matiére.atexs d'étrave sont créés lorsque des
instabilités rencontrent le gaz moléculaire ambiant (Brit).

Il est facile de prévoir que la source de cette dynamiquetse sians le centre de la nébuleuse,
a proximité de Irc2 et de I'objet de Becklin-Neugebauer (@émé objet BN dans la suite), une des
sources IR dominantes dans la nébuleuse. Cet objet pelit étréaésolu en une multitude de sources, il
semble (Dougados et al. 93) qu'il ne s'agisse pas d'étoilassives fortement rougies mais de véritables
objets protostellaires. Les mouvements de gaz a granddleécmé vu leur origine |égérement revue
récemment (Lacombe et al. 2004) dans le voisinage de lasstirarouge Irc2, comme le montre I'étude
de la direction estimée des différents chocs d'étrave. Rdaaource de I'outflow a été calculée étre
pratiquement superposée a la source dite“n”, dans une mtadld inférieure a 1” et non excessivement
lumineuse (encadrée par un rectangle noir dans la figure 4.3)

Outre la structure générale en double flux de matiére de laleéde il existe de nombreux noeuds
d’émission (ou clumps) répartis pratiguement uniforménukams les deux lobes, les plus proéminents
ayant été baptisés du nom de Irc (Infrared compact). Aiediést I'objet BN, Irc2 est dans le voisinage
de la source du flux de matiére, Irc7 correspond a un enseralifeaders KO situés dans la zone sud de
la nébuleuse, etc... (voir points rouges dans la figure BAhombreux autres objets peuvent étre résolus
et méme étudiés via leur structure interne (Stolovy et §l.188 deux lobes de la nébuleuse semblent étre
dynamiquement différents (Gustafsson et al. 2003) suétdaible échelle. L'étude de la cinématique a
I'échelle de quelgues unités astronomiques permet deereitévidence une structure fine en vitesse, a
priori liée aux noeuds d’émission évoqués précédemment.

4.1.4 Historique de la modélisation

Les transitions de la molécule d’hydrogéne ont été au casuoligervations et modélisations de la
nébuleuse KL depuis les premiéres détections dans I'IRt{&aet al. 76). Simultanément a cette pre-
miére série d’observations il fut démontré que les modékesidation radiative suivie de fluorescence
ne permettaient pas de reproduire les intensités des oaibsationnelles. L'explication de ces intensités
par des chocs hydrodynamiques simples (en fait des choes peEcurseur magnétique) donna ensuite
des résultats relativement conformes aux observationsafKiv, Hollenbach & Shull 77). Cependant
des mesures de vitesse du gaz réalisées ultérieurementatréngue les vitesses de choc nécessaires
provoqueraient une dissociation totale de la moléculeafbgene, les chocs J furent alors abandonnés.
Des raies IR de Klayant cependant été détectées dans le jet central de leenébidt & grande échelle
(Nadeau & Geballe 79), les ailes supersoniques de ces féieadant jusqu’a 100 knT.$ en décalage
par rapport au centre, des chocs étaient toujours envisagéme meécanisme d’excitation.

A la méme époque les premiers modeles de chocs C faisaier@dparition (Draine 80, Chernoff et
al. 82), etdes lors ils furent utilisés pour I'analyse desashiations spectroscopiques de la nébuleuse. Les
travaux de Brand et al. (1988) ainsi que ceux de Burton e1@89) sont parmi les plus complets en ce
qui concerne les comparaisons avec des modeles de choesgpidigle. Plus récemment dans Vannier
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et al. (2001) il est fait usage de versions précédentes ddglasdécrits au chapitre 3 pour expliquer

I'intensité des raies 1-0 S(1) et 2-1 S(1) dans la nébulddss.modeles de chocs J et C ont été utilisés
pour décrire ces observations, mais le plus souvent un mérdélende choc s’est montré incapable de
reproduire simultanément les deux intensités mesuréateiniére étude impliquant les modéles de choc
de I'observatoire de Paris (chapitre 3 pour les référenestsiiue a Kristensen et al. 2003, elle reprend
le méme principe que celle de Vannier et al. : essayer dedapeoles intensités des raies 1-0 S(1) et
2-1 S(1). Lavantage des observations utilisées pour ééttte est une excellente résolution spatiale, qui
rend la structure interne de certains noeuds d’émissieigatible. Voir section 4.4 pour I'exposé de ces

observations.

Outre les intensités des raies rovibrationnelles del’@tude de leurs profils est également riche en
informations. On a vu en section 4.1 que les largeurs des vaigaient |égérement dans I'environne-
ment de la nébuleuse, des raies larges tendraient a proueates chocs J sont a I'oeuvre du fait des
températures supérieures atteintes. La largeur élevéengagnée d'ailes lorentziennes supersonigues
développées) des raies moléculaires de CO (Kwan & Scowijea7té un argument décisif en faveur
des premiers modéles de chocs J. Plus tard (Sugai et al. §a8komou et al. 97) des études du champ
de vitesse global dans la nébuleuse ont montré avec cerfiexdstence d’au moins trois composantes
spectrales, ce qui avait donné lillusion de raies largeaildd résolution spectrale. Des études récentes
(Gustafsson et al. 2003 et cette thése) font état d'une dignantrés complexe dans la nébuleuse, devant
étre encore d’'avantage étudiée.

Les chocs d'étrave vus a grande échelle sont sans doute Ibsunsearguments en faveur d’'une
explication dynamique a la luminosité élevée dans la néiselells ont été étudiés d’'un point de vue a
la fois observationnel et théorique par Raga et al. 88, S&ditllen & Burton 93 et Tedds at al. 99. Le
principal probléme concernant ces chocs est I'absence deéle®wa trois dimensions prenant en compte
les éléments physico-chimiques du milieu interstelldiralest pas absolument nécessaire, a priori, de
disposer de ce type de modéles pour étudier les zones esntiala nébuleuse. En effet c’est seulement
lorsque le flux de matiere central rencontre les amas de mak@nse que les chocs d’étrave se forment,
plus pres du centre de la nébuleuse la géometrie est saesgtoahe du modéle plan-paralléle.

Les effets associés a la PDR créée par le Trapéze ont étééxplar Storzer & Hollenbach (1999)
et recemment par Kristensen et al. (2003). Les modelesésikont différents, le second travail faisant
usage des programmes de I'observatoire de Paris et le prémiail étant basé sur le modele de PDR
développé par les auteurs. Les intensités des raies lemtguses de Hont été les diagnostics essentiels
provenant de ces études. Des paramétres (voir chapitrer3quoudéfinition) ny=4.10 cm3 et y=4.1
10° (unités de champ de Draine) se sont avérés les meilleursrppuoduire les intensités observées
dans I'étude menée par Storzer & Hollenbach. L’hypothésaalexcitation radiative des niveaux de H
a finalement été relativement peu explorée depuis 1976 agalgmpartie parce que la dynamique interne
a la nébuleuse laissait penser d’avantage a une excitaioonpes de choc.

L'observation résolue de noeuds d’émission (Stolovy €é8&l.Vannier et al. 2001) et méme de leur
structure interne (section 4.4) a permis d’avoir accés &yasigue des surdensités (noeuds) de matiére.
Se pose alors la question des mécanismes d’excitationigitierde I'émission de Hi; est-ce I'effet du
rayonnement venant du Trapéze, incident sur le contour saccdndensations ? Ou bien alors I'effet
du flux a grande échelle venant de la source “n” et renconttastinstabilités du gaz ? Ou encore la
conséquence d'ondes de choc créées par des objets stghaines dans ces condensations ? Le modéle
physigue le plus complet et récent de la nébuleuse est duaa 8aal. (1999), les auteurs reussissent a
expliquer a la fois l'intensité et le profil de la raie 1-0 Séh)supposant I'intéraction d’'un vent de vitesse
230 km.s'! avec des condensations de densji&5b.6 1¢ cm™3.

Enfin, la mesure du champ magnétique dans la nébuleuse dettitiéé dans les travaux de Hansen
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(1982), Norris (1984), Crutcher et al. (1999). Des valeatativements élevées (aux alentours de:&)
ont pu étre déduites des observations, mais seulement welgugs régions comme le pic 2 et toujours
avec une résolution spatiale relativement faible. A I'leeactuelle il n'existe pas de relevé exhaustif du
champ magnétique dans I'ensemble de la nébuleuse et a Baotetion spatiale.

4.2 Mesure des champs de vitesse dans la nébuleuse de Kleimmd.ow
par imagerie Fabry-Pérot

4.2.1 Intérét des champs de vitesse

On a présenté dans la section précédente l'intense dynamitpeuvre dans la nébuleuse de Kleinmann-
Low, les flux de matiére a large échelle étant accompagnée dimématique complexe a faible échelle.
Des études de la vitesse radiale (Chrysostomou et al. 93j Bugl. 95) et des mouvements propres du
gaz (Doi et al. 2002) ont permis de mettre en lumiere les &hehractéristiques dans le milieu ainsi que
d’avoir des estimations précises des vitesses mises eb¢étention de cartes de vitesse (représentant
la vitesse radiale dans la nébuleuse) permet, lorsque ces cnt combinées aux habituelles cartes
d’intensité, d’étudier les corrélations vitesse-inténgt donc de caractériser les divers noeuds d’émis-
sion largement distribués dans la nébuleuse. Cette étudedpre réalisée de maniére globale dans la
nébuleuse si on dispose d’un champ suffisamment étendu.tueerde I'excitation du gaz moléculaire
peut étre, sinon complétement déterminée, au moins apfEquér ces mesures de vitesse. En effet la
détection d’'un champ de vitesse interne aux noeuds d’'émissst un argument fort en faveur d’'une
excitation par chocs, méme si on verra ultérieurement gpeudence doit étre de mise.

La détermination des champs de vitesse peut permettre g@ariede discriminer les différentes
échelles dynamiques : dans la nébuleuse KL le probléemefgpériest de distinguer le flot bipolaire de
matiére (a grande échelle) et les flots d’échelle comparalidetaille des noeuds d’émission. D’autre
part, si'on a un moyen de connaitre la densité du milieuplanée de la cinématique permet de calculer
I'énergie mise en oeuvre et éventuellement des taux degertasse, élément fondamental pour détecter
la formation stellaire.

Le fait de disposer de modéles théoriques de chocs infarsgsl est particulierement intéressant car
il est alors possible, en effectuant la comparaison ergreitesses mesurées et prédites par ces modéles,
de tracer finement les mécanismes dynamiques et physiquesuark. Les cartes de vitesse peuvent
enfin étre utilement combinées a des observations speagpigses, vitesses et intensités des raies se
complétant avantageusement.

4.2.2 Principe des observations en mode Fabry-Pérot

L'étude de la dynamique du milieu interstellaire permiselpanode Fabry-Pérot offre le principal
avantage de fournir une représentation en champ intégsalithsses radiales dans une région donnée.
Une étude similaire basée sur de la pure spectroscopigéamutongue fente) est quant a elle dépendante
du nombre et de la position des fentes (avec rapidement agss té'exposition prohibitifs).

Les bases de la méthode sont décrites dans la figure 4.4¢celiestent en I'acquisition d’'une sé-
rie d'images a des longueurs d’onde voisines (le pas de @ngd'onde n’étant pas obligatoirement
constant), la séparation de ces longueurs d’onde s’effattul’aide d’'un interférométre de Fabry-Pérot.
On a représenté sur cette figure une série de 13 poses (queelirégalement nommer “plans spec-
traux”) d'un champ donné, chacune correspondant a une éamglionde fixée. Pour un pixel donné,
ayant mémes coordonnées dans chaque image (représenté eomieleve le profil de raie indiqué au
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dessus. En ajustant ensuite un certain profil théoriques&imi ou lorentzien) a ce profil observé on ob-
tient les différents paramétres de la raie. Effectuer eettanent sur tous les pixels des plans spectraux
permet de construire des cartes de chacun de ces pararitrestient en particulier grace a la mesure
du décalage Doppler par rapport a la longueur d'onde au fepeerte des vitesses définie dans la sec-
tion précédente, ce qui est notre premier objectif sciguii L'utilisation de cette méthode nécessite la
connaissanca priori de la longueur d’onde approximative de la raie que I'on &delle-ci dépendant
fortement du champ de vitesse) ainsi que de sa largeur da fagiecider de I'intervalle de longueur
d’onde a échantilloner.

L'intérét de cette technique par rapport a de I'imagerisgitgue utilisant des filtres spectraux est la
résolution spectrale trés élevée pouvant étre atteinta. éffectuer les expositions une raie d'intérét est
utilisée, en principe la plus intense et non perturbée paeffets atmosphériques. Pour I'étude de I'émis-
sion de H en bande K la raie 1-0 S(1), de plus facilement détectable damébuleuse KL (Gustafsson
et al. 2003) et non superposée avec des raies atmosphéiéhapiire 2) remplit ces conditions et a donc
été choisie. Un échantillonage élevé est fondamental (atiae avec la résolution de l'interférométre),
de facon a pouvoir reconstituer un profil de raie en chaquet gl 'image. Le temps d’exposition ne
doit cependant pas étre prohibitif, en grande partie poiterdes effets d’instabilité de I'interférométre
de Fabry-Pérot ainsi que les variations possibles des tiomslid' observation entre le début et la fin des
poses.

Il est intéressant de retrouver I'expression de l'inténgiansmise par un tel interférométre, dans la
mesure ou elle détermine en grande partie les profils deaagsster.

Soit e la distance entre les lame# &angle d’incidence des rayons lumineux sur l'interférdragla
différence de marche entre deux ondes transmises congasit=2ecosf). Cette différence de marche
induit un déphasage entre les deux onﬁes@:@. L'intensité transmise;l par l'interférométre
s’abtient en sommant les amplitudes de toutes les ondegsepsisant, en tenant compte de tous leurs
déphasages par rapport a I'onde de référence. L'expresbienue se factorise sous la forme d’une série
en:

Iy

It = 4Rsin?0/2

= (4.1)
L+ (1-R)?

Iy étant l'intensité incidente et R la réflectivité des lamekef@t et al. 2002). Cette relation définit

Le raisonnement précédent traite le cas d’'une onde monwmetiique de longueur d'ondg, on
considére maintenant une source émettant a deux longueunided et \+A ). Lorsqu’on considére le
systéme d'interférences créé, il est facile de définir useludion définie par :

AN XN 1-R

A 2me VR

Du fait de la correspondance entre longueur d’'onde et distantre lames il est possible en modifiant

cette derniére de sélectionner la longueur d’onde tramssaiss risque de confusion. Il faut rappeler qu’il

est évidemment impossible de sélectionner cette longuende avec une précision infinie, la qualité

de la sélection étant donnée par la résolution de l'intenfiéitre (relation 4.2). Appliqguée au montage
GriF cette expression donne une résolution spectraleithéd’environ 130 km:s' en bande K, soit

une valeur modérée pour de l'infrarouge proche. Il faut ngtee pour les noeuds d’émission les plus
brillants il est possible de détecter des décalages ersgitis|'ordre de 2 & 3 knT.$. Le montage Fabry-

Pérot est indépendant du systéme optique du télescopeytedtpe directement intercalé entre le foyer

de ce dernier et le détecteur. Il est cependant nécessalecfaiee précéder d'un filtre a bande étroite

(4.2)
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FIG. 4.4 — Principe des observations en mode Fabry-Pérot.
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adapté a laraie étudiée (résolution spectrale de I'ordR=d@0) afin d’éliminer les ordres d’interférence
voisins.

Calibration de l'interférometre de Fabry-Pérot

Lors d’'observations réalisées en mode Fabry-Pérot, urreatimm supplémentaire spécifique doit
étre appliquée aux cartes de vitesse pour tenir compte éesisjpés de I'interférométre et de son utili-
sation.

Les effets inhérents a I'appareil sont les défauts de gdimatie entre les lames de I'appareil et les
défauts de planeité des lames qui provoquent un décalademdgreurs d’'onde effectives par rapport aux
longueurs d’onde prévues. Le second effet, plus importagéaéral, est du au fait que l'interférometre
de Fabry-Pérot n’est pas utilisé avec un faisceau incideritichiére paralléle, mais avec un faisceau
convergent (Clenet et al. 2002).

Pour effectuer la correction correspondante on effectyaigfement une série d'expositions suivant
le méme principe que sur la figure 4.4, en balayant une raiéféeence de longueur d’'onde parfaitement
connue et la plus proche de la longueur d’onde de la raie,dtidliée (une lampe d’argon a été utilisée
dans cette étude). Aprés I'ajustement des profils de raiesneoindiqué précédemment on obtient une
carte des corrections proprement dite qui donne en chadoki pta differenceA,; ;) entre la longueur
d’'onde mesurée et la longueur d’onde vraie de la raie deraditim. Cette correction revient a effectuer
en chaque point i,j une translation de I'ensemble des pl@stsaux de la quantit (; ;.

La carte de correction est donc simplement soustraite darfa des longueurs d’ondg; du champ
astronomique étudié. La carte des vitesggse déduit ensuite par la relation :

c >\ref
ou \..r est la longueur d’onde théorique de la raie astronomiquisési (dans I'air) et ¢ la vitesse

de la lumiére.

Carte de vitesse finale

La carte de vitesse corrigée obtenue représente les valeurtesse dans le champ observé dans
le référentiel terrestre, incluant tous les champs desstéigés a la rotation et révolution terrestres ainsi
gu'au mouvement du soleil dans la galaxie. Il est plus isgaat d’exprimer les vitesses dans un réfé-
rentiel découplé de ces effets.

Pour I'étude dynamique d’'un objet galactique, le réfémdrtiu LSR (Local Standard of Rest) est le
plus approprié, il se base sur un ensemble d’étoiles pragfiiess pour exprimer des vitesses corrigées
en particulier de la rotation galactique. On passe dessédtemesurées a celles dans le référentiel du
LSR, notées ysr, en appliquant une correction globale ¢ définie selon ¥ sr=V,s-Crsr. La valeur
de la correction peut étre déterminée a I'aide de calculat@elui utilisé ici peut étre trouvé a I'adresse
http ://fuse.pha.jhu.edu/support/tools/visr.html).dcarection dépend par ordre d’importance :

— De la ligne de visée considérée, définie par sa déclinaiseaneascension droite, ainsi que de
la date et de I'heure d'observation. Les quatre paramétmeespondants fixent de facon décisive
la valeur de la correction. Ces parameétres concernent faatmn du mouvement de rotation du
soleil dans la galaxie ainsi que le mouvement de révolutorestre

— De la longitude et latitude du lieu d'observation, I'efiedsocié étant toujours inférieur a 0.5
km.s™!
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— De Il'altitude du lieu d’observation, ce paramétre ayam inmportance extrémement faible par rap-
port aux autres contributions. L'ensemble latitude-ltundg-altitude permet de corriger du mou-
vement de rotation terrestre

Cette correction est précise a environ 1 kmh.¢tenant compte des différents standards). Une fois

cette correction effectuée, on peut choisir de rapportgetoles vitesses a la vitesse moyenne de I'objet,
de facon a visualiser les différences par rapport a cettssdt C'est un point auquel il faut étre attentif
lorsqu’on compare les résultats obtenus a d’autres travaux

En résumé et en incluant des opérations classiques qui pasnété détaillées ici, I'obtention d’'une

carte de vitesse directement utilisable requiert les djp@isuivantes :

— Laréduction standard (de flat-field, offset...) de toutssrhages spectrales

— Le centrage éventuel des divers plans (surtout lorsquixtapose différents jeux d’observations)
en utilisant les étoiles du champ

— La création de la carte de vitesse et de la carte de come(@iocarte de phase) via I'ajustement
de profils de raies

— Le rephasage (carte de vitesse brute-carte de correction)

— Le choix du référentiel dans lequel seront exprimées lesses

4.2.3 Observations Fabry-Pérot au CFHT du 5 et 6 janvier 2002

Plusieurs séries d'observations avec des champs de 36x8@&té effectuées en mode Fabry-Pérot
(instrument GriF) au Canada-France-Hawaii Telescope (QFekplicitées dans la table 4.1. Les ob-
servations en mode Fabry-Pérot sont particulierement &iptées a un objet comme la nébuleuse
KL, le rapport signal-sur-bruit élevé (résultant de sa proté) permet d’'atteindre des vitesses précises
(centroide des raies) a quelques kilométres prés. Cettsjor® de plus combinée a une résolution spa-
tiale excellente (venant de Il'utilisation du systéeme digyé adaptative PUEO), fournit un moyen idéal
d’étude des structures auto-gravitantes dynamiques.

L'ajustement du profil spectral dans chaque pixel est @alist par une fonction lorentzienne :

Iy

AA=X.)?

I() =
L+ 555

+ I (4.4)

soit par une fonction gaussienne :

4In2(\ — X)?
W

Le choix du profil est fait & partir dy? le plus favorable (caractérisant donc le meilleur ajusteme
gaussien ou lorentzien). En théorie (voir paragraphe dedag le profil instrumental est proche d’'une
forme lorentzienne, cependant dans le cas de l'instrumertiGa été observé qu'il s’agit plutét d'un
profil gaussien. Les paramétres de 'ajustement, ex@icitins la figure 4.5, vont ensuite étre utilisés
pour la construction des différentes cartes. Les intemgjtét Iy vont donner les cartes de continu et
d’intensité au centre de la raie respectivement (indépantnt de la longueur d’'onde ou se situe le
maximum). W donnera naissance a la carte des largeurs FWHM. €t la carte des vitesses apres
la correction liée a l'interférométre et la correction duR,Soutes deux explicitées précédemment. La
correction du LSR vaut £57=30.5 km.s'! pour ces observations.

Les différentes cartes obtenues par cette méthode somtnpéés dans les figures 4.6 (pour le lobe
sud-est, ou pic 2) et 4.7 (pour le lobe nord-ouest, ou pic &k tartes de vitesse sont exprimées en

I(A) = Ip exp( )+ 1 (4.5)
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Raie de calibration Champ SE|| champ NW| Raie de calibration
cube 1 cube 4
2.1194 2.1194
2.1196 2.1196
2.1198 2.1198
Ar 2.06163 2.1200 2.1200
2.1202 2.1202
2.1204 2.1204

cube 2
2.1206 2.1206
2.1208 2.1208 Ar 2.06163

2.1210 2.1210
2.1212 2.1212
Ar 2.06163 2.1214 2.1214
2.1216 2.1216
2.1218 2.1218
2.1220 2.1220
cube 3 cube 5
2.1222 2.1222
2.1224 2.1224
Ar 2.06163 2.1226 2.1226 Ar 2.093440
2.1228 2.1228
2.1230 2.1230

TAB. 4.1 — Résumé des observations des 5 et 6 janvier 2002 faites!'mstrument GriF au CFHT
sur deux champs dans la nébuleuse de Kleinmann-Low. Le tdiapgosition est de 400 s pour toutes
les observations. Sont indiquées les longueurs d’ondeuglirg les images ont été enregistrées. Les
enregistrements ont été effectués par cubes success#éaleant entre chacun d’eux un balayage de la
raie de calibration afin de construire les cartes de coaraorrespondantes. On peut ainsi vérifier la
stabilité du réglage du Fabry-Pérot.
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Intensité

Vitesse

-

V. (A (ou longueur d’onde )

FiG. 4.5 — lllustration des paramétres utilisés pour I'ajusiahdes profils Fabry-Pérot.

vitesses dans le référentiel du LSR (en km)sles largeurs FWHM également en kmtsles intensités
au centre et les continus sont en unités arbitraires.

4.2.4 Reésultats
Champ de vitesse

On raisonne ici en termes de vitesses dans le référentielSiR) hon rapportées a une quelconque
vitesse d’ensemble dans la nébuleuse. Dans le lobe norl-@sevitesses LSR sont regroupées en gé-
néral entre -10 et -40 knT.$, mais avec des régions de faible taille (quelques secoridey gossédant
des vitesses radiales nettement plus élevées pouvanjualiera -80 km.s'. Soit des vitesses décalées
vers le bleu d’au plus 50 knT.$ par rapport a la vitesse moyenne dans la région. La morpigotbes
vitesses est légérement différente dans le lobe sud-es,lda 20 secondes d’arc centrales (le centre
étant ici choisi comme étant I'objet BN, situé dans la pastipérieure droite dans les cartes 4.6 et dans
la partie inférieure gauche dans les cartes 4.7 ) on trouveod®reux noeuds avec des vitesses LSR
inférieures a -30 kms'. Les vitesses radiales peuvent atteindre, comme dans denlotl-ouest, des
valeurs inférieures d’environ -80 knT.5 A des distances plus grandes de I'objet BN les vitessesamt d
valeurs plus uniformes entre 0 et 10 km\.savec toutefois une structure en vitesse située dans leecent
du champ atteignant des valeurs de 30 krh.s

Les études précedentes du champ des vitesses radialesadatzuleuse sont dues a Sugai et al.
(1995) et a Chrysostomou et al. (1997), les observationiséds dans cette derniére possédent une
excellente résolution spectrale (14 km!) mais une résolution spatiale trés faible comparée a celle
obtenue dans notre étude. Il est donc hasardeux d’effeahecomparaison avec les vitesses a faible
échelle détectées ici; par contre ces observations comfiyraex barres d'erreur prés, les estimations
données ici des vitesses globales des deux lobes. Lesagtebtenues a faible échelle s’écartent de 50-
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FIG. 4.6 — Cartes de vitesse LSR (km'$ en haut & gauche, intensité en haut a droite, continu en bas a

gauche et largeur FWHM (kn1.8) en bas a droite dans le lobe sud-est (Pic 2). Le champ a uieedai
36"x36".
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FIG. 4.7 — Cartes de vitesse LSR (km'$, intensité, continu et largeur FWHM (kn1.§ suivant la
méme disposition et avec la méme taille de champ que dansute figé dans le lobe nord-ouest (Pic 1).
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60 km.s ' au maximum par rapport a ce que nous appellerons la vitesgazdenvironnant (simplement
la vitesse moyenne dans un lobe donné), ce qui donne un ardpaddeur de la nature de la cinématique
mise en jeu. En effet ces valeurs de la vitesse sont procheallds (voir chapitre 3) des ondes de choc
généreées par des jets protostellaires, ce qui ne signifipqaasautant que les vitesses mesurées ici soient
celles de ces ondes de choc. Il faut rappeler que les cariggedse ne donnent que la vitesse radiale du
gaz dans la nébuleuse, non les vitesses réelles. Si on \@ubaues a ces vitesses réelles il faut réaliser
en complément une étude des vitesses propres (voir paregtBprection des flux de gaz” ci-apres).

Le fait de posséder des informations sur les champs de @itinss la nébuleuse a une importante
implication pratique. D’aprés les résultats du chapitre2cernant la perturbation des raies depdr
les raies tellurigues, on peut maintenant définir un certambre de transitions en bande K dont on sait
gu’elles seront fiables pour des diagnostics ultérieurs.raies utilisées dans les sections 4.4, 4.5 et 4.6
remplissent ces conditions.

Corrélation vitesse-intensité

L'intérét de disposer, outre des cartes de vitesse, desscdlintensité obtenues avec les mémes
observations permet de rechercher des corrélations @HastuDans une approche basique et sion admet
gue les vitesses a faible échelle proviennent effectivém@mdes de choc, la distribution des vitesses
devrait se superposer approximativement a celle des itéer(propagation du choc et refroidissement
du gaz étant liés).

Une étude détaillée des cartes 4.6 et 4.7 permet d'étaldidayaorrélation vitesse-intensité est en
général réalisée, mais avec quelques cas particulierguatits. Par exemple dans le lobe SE le noeud
dynamique décalé vers le rouge dans le centre du champ respgond a aucun maximum d’émission,
inversement les régions brillantes dans la partie est delm e correspondent pas a des pics de vi-
tesse. De méme dans le lobe NW les maxima en vitesse situésbeet 10” au nord de I'objet BN ne
correspondent pas a des pics d'émission.

Malgré ces problémes, la région du lobe SE ou se situent tesses décalées vers le bleu est rela-
tivement bien corrélée a la distribution des intensitésadda lobe NW la majorité des pics de vitesse
correspond a des maxima en intensité, en particulier darentee du lobe et dans sa partie sud. Un effet
intéressant observé a I'aide de ces données est que, mé@aelsilx maxima sont souvent dans la méme
zone, on observe des décalages pouvant dépasser 0.5” cadesged sont a priori résolus.

Il est difficile d'obtenir d’avantage d’informations sarffeetuer une étude des mouvements propres.
Une méthode utilisée par M. Gustafsson (Gustafsson et @GB)2€t plus récemment par H. Nissen a
I'université d’Aarhus consiste a attribuer les différencke localisation entre les pics de vitesse et d’in-
tensité a un phénomeéne normal dans une onde de choc. Dangléterstandard de choc a 3 dimensions
(Smith 91) I'émission du gaz moléculaire n'a pas lieu a Fértité de I'onde de choc mais plus loin dans
la “queue” de la perturbation. Par conséquent les maximatelese et d’intensité ne coincident que dans
le cas ou I'onde est vue en configuration face-on, sinon onjaues un décalage dont on peut se servir
pour déterminer la direction de propagation de I'onde dangldn du ciel. Cette méthode permet par
conséquent de réaliser une étude des mouvements propasgld conjointe des vitesses et des intensi-
tés permet également de constater que dans le lobe NW leseflmatiere sont répartis en général au
voisinage de noeuds d’émission, et ce relativement unéamemt. Par contre dans le lobe SE ces flux
sont concentrés dans les régions brillantes centrales.
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Direction des flux de gaz

L'étude des vitesses propres du gaz a été réalisée par Hr\igs un total de 80 noeuds dynamiques
présents dans I'ensemble de la nébuleuse. Les angles gioué la direction de mouvement du gaz
sont précis a 5 degrés prés en général. Le principal résldtattte étude est le fait que les directions
calculées ne suivent aucun schéma précis en général, éculpartil n'y a aucune différence notable
entre ces directions mesurées dans le pic 1 et dans le pic&utcnrésultat fait état d’un certain nombre
de flux de matiére dont la direction du mouvement se trouve aplan du ciel, ces flux correspondant
a des vitesses radiales plus faibles que 4 kMm.En particulier un grand nombre de ces flux se situent le
long du bord Est du pic 1, faisant penser a un front de natwenimue avancant dans la nébuleuse.

4.3 Mesure des champs de vitesse dans la nébuleuse de Kleimmd.ow
par spectroscopie

4.3.1 Observations spectroscopiques avec VLT-ISAAC

Plusieurs séries d'observations ont été réalisées au desiuits du 4 et 5 janvier 2001, I'instrument
utilisé est le spectro-imageur ISAAC (Infrared Spectranénd Array Camera) en mode spectrosco-
pique installé au VLT (foyer Naysmith du télescope ANTU)s@bservations peuvent étre divisées en
deux groupes suivant les spécifications utilisées :

— Une série de 12 expositions en mode basse résolution (LiR3spmndant a une résolution spec-

trale R=800, concentrées essentiellement dans le lobe &Enébuleuse (Pic 2)
— Une série de 24 observations en mode moyenne résolution évR R=4400, dans le lobe SE
(Pic 2) ainsi que dans le lobe NW (Pic 1)

Les résolutions spectrales atteintes par I'instrumentfemation du réseau et de la largeur de la fente
utilisée : en mode LR cette largeur est de 0.3” et en mode MiRedlt de 0.6”. La gamme de longueur
d’onde couverte est de 1.85 a 26 en mode LR (bande K) et de 2.38 & 2/66 en mode MR (branche
Q de H).

L'objectif initial des observations ISAAC en mode MR était détecter la transition rovibrationnelle
1-0 R(5) de la molécule HD a 2.4@m, sans succeés. Du fait de la meilleure résolution speatialees
observations par rapport aux données GriF, il a été égaleenénepris un travail de comparaison des vi-
tesses, travail présenté plus loin dans cette sectionbl&a4a? résume les observations spectroscopiques
utilisées ici.

Les données en mode LR constituent le relevé spectros@egplus complet en bande K de la
nébuleuse, le but étant de rechercher des différences éarsighatures spectroscopiques de Ees
données ont constitué le coeur de ce travail sur la nébuleaigdethmann-Low, en particulier pour
tenter d'identifier les mécanismes physiques sous-jaGefiteeuvre. Les résultats correspondants sur
I'excitation du gaz et la physique de la nébuleuse en gésérdlprésentés dans les sections 4.5 et 4.6.

4.3.2 Réduction des données ISAAC

La réduction des données ISAAC (LR et MR) a été faite de fatamisrd (en utilisant le programme
ECLIPSE fourni par 'ESO) et adaptée a la spectroscopieuerignte. Des problémes spécifiques sont
apparus en ce qui concerne les données MR, en particuliesttasion des spectres observés qui donne
lieu a la discussion ci-dessous.

Plutdt que de décrire en détail la procédure de réductianpsmtoute habituelle (opérations de flat-
field, soustraction du biais, nettoyage des ghosts...stisens doute plus intéréssant de s’attarder un
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Instrument Infrared Spectrometer And Array Camera (ISAAQ)
Taille CCD 1024x1024 pixels
Mode d’'observation Spectroscopie longue fente basse résolution (LR)
Taille pixels 0.145"
Longueur de fente 120"
Largeur de fente 0.3"
Angle de position 105
Intervalle de longueur d’'onde 1.85-2.5um (bande K)
Résolution spatiale 0.6"
Résolution spectrale 350 km.s!
Temps d’exposition 400 s
Rapport S/N estimé 500
Mode d’observation Spectroscopie longue fente moyenne résolution (MR)
Taille pixels 0.146"
Longueur de fente 120"
Largeur de fente 0.6”
Angle de position 105 (lobe SE) et 5 (lobe NW)
Intervalle de longueur d’onde 2.4-2.5um (branche Q de §)
Résolution spatiale 0.6"
Résolution spectrale 68 km.s!
Temps d’exposition 400 s
Rapport S/N estimé 200

TAB. 4.2 — Résumé des observations VLT du 4 et 5 janvier 2005éi dans cette étude: FWHM a
2.12m). La résolution est en fait limitée par la turbulence atph@sique (seeing).

y (position)

Y (position)

3« (longueur d'onds)

¥ {longueur d'onde)

FiG. 4.8 — Spectres longue fente ISAAC MR aprés correction dedirdion. A gauche un spectre

typigue de lampe Ar-Xe, a droite un spectre pris vers la retlsd KL. Le domaine de longueur d'onde
est de 1.85-2.3m dans les deux images.
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instant sur les quelques problémes spécifiques de rédutiiinages spectrales, leurs causes physiques
et les incertitudes qui en découlent.

— Du fait de I'alignement non parfait entre la direction ddédate du spectrographe et les lignes de
base du détecteur, I'horizontalité de I'image n’est pateadll spectre. Cela peut étre corrigé si
on dispose d'étoiles dans le champ de la fente, auquel camtaa couvre toute la largeur de
I'image et il est possible d’estimer l'inclinaison globale spectre (comme on peut le voir dans la
figure 4.8). Pour les spectres étudiés ici il a été de plustatthgue I'inclinaison dépendait de la
position sur la fente et une correction a di étre faite enémuence.

— Les spectres MR présentent une distorsion trés pronoésééiant de problémes instrumentaux
et autres aberrations optiques, ce qui se traduit par uiegiearde la longueur d’onde sur chaque
ligne. Une ligne étant définie (figure 4.8 pour les notatiqres) y=cste, la loi de calibratioh =
f(z) n’étant de plus pas linéaire.

La figure 4.8 représente un spectre ISAAC de lampe Ar-Xe gj'sin des spectres obtenus vers la
nébuleuse KL. Il est intéressant de remarquer sur le speetdeoite que la direction définie par y=cste
(en rouge) n'est pas paralléle a la ligne blanche située ustdessus. Cette ligne correspond a une étoile
émettant a toutes les longueurs d’'onde a une certaine @osiéins la fente, ce qui signifie que le lieu
des points vérifiant y=cste n’est pas le méme que celui vérifiasition=cste. Ceci est un des problémes
dont il a fallu tenir compte lors de la réduction.

La procédure de correction de la distorsion ne doit évidentipas étre indépendante de celle d'éta-
lonnage en longueur d’onde (corriger la distorsion étantgsaence linéariser les longueurs d’onde),
étape pour laquelle il est indispensable de posséder atsmnispectre de référence. Ici des spectres de
lampe Argon-Xenon sont disponibles, leur probléme prislogst qu'ils présentent peu de raies dans I'in-
tervalle de longueur d'onde entre 2.4 et 218. Les routines ECLIPSE se basant sur un nombre de raies
relativement élevé elles n'ont pu étre utilisées pour détthe. Cependant il s’est avéré possible d'effec-
tuer la correction avec les spectres dont on disposait ksanti des routines spécialement adaptées a ce
probléme, ceci avec une précision comparable a celle pvéuanobtenue en utilisant ECLIPSE.

Les spectres de référence permettent de constater quefilespatial de la distorsion est bien mo-
délisé par un polyndme de degré 2, sachant que ce profil sgépand de plus de I'abscisse dans le
spectre. Autrement dit, si x et y désignent respectiveniabstisse et I'ordonnée dans le spectre (figure
4.8) le lieu des points ayant méme longueur d’onde obéit daimke la forme :

a(x)(y — d())? + b(x)(y — d(x)) + c(w) (4.6)
Toutes les corrections effectuées, la précision finale dalilration en longueur d’onde est meilleure
que 4.10° um (soit une précision en vitesse meilleure que 6 kih).sll est donc possible d’atteindre
des précisions nettement meilleures que la taille d’'unlikeixel ISAAC correspond a 1.189 10
wm).

4.3.3 Comparaison entre les données CFHT-GriF et VLT-ISAAC

Un des objectifs de cette étude est de comparer les vitebtmsues en mode Fabry-Pérot au CFHT
se présentant sous la forme de cartes de vitesse, avecdgsagtdes raies observées avec ISAAC. Cette
comparaison est intéressante a plus d'un titre : les ob#mmgaCFHT disposent d’une meilleure réso-
lution spatiale que les observations au VLT comme consédmuda I'utilisation du systéme d’optique
adaptative PUEO, par contre ces dernieres possedent utteumgerésolution spectrale et un meilleur
rapport S/N. De ce fait, il est possible d’obtenir des infations de nature quelque peu différente en
utilisant les deux données observationnelles. Il ne s@gitc pas uniquement de confirmer ou d'infir-
mer les résultats GriF mais éventuellement aussi de legiétar profitant d'une meilleure résolution
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Fic. 4.9 — Base de la comparaison entre des observations enrimatjeles observations en spectro-
scopie longue fente de résolution spatiale inférieure.dodef spectroscopique est en noir et la grille de
pixels correspondant a I'image en vert.
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spectrale. De plus, du fait de la réduction non triviale dasxdséries d'observations (voir section précé-
dente pour GriF et paragraphe ci-dessus pour ISAAC), ilagsital d’avoir une confirmation des valeurs
numeériques obtenues.

Pour effectuer de fagon sire cette comparaison il faut otsple mode opératoire suivant :

— Amener les observations en imagerie et en spectroscopiméarhe résolution spatiale

— Effectuer une rotation de I'image (avec la meilleure facd'interpolation possible), de facon a

ce que la fente soit orientée horizontalement ou verticalgmar rapport a 'image

— Effectuer une intégration sur le(s) pixel(s) de 'imagpenposés aux pixels de la fente

On précise maintenant les diverses opérations.

En général (et c’est le cas ici), les observations speaipigaes ont une résolution spatiale inférieure
aux observations en imagerie. Pour dégrader ces derrigpdas simple est d’effectuer une convolution
par une fonction gaussienne a deux dimensions x,y. Plusspréent si 'image a une résolution a mi-
hauteur dd¥V;=2v/21n 20, et le spectre longue fente d€;,=2v/21n 20, 'image doit étre convoluée
par la fonction :

2 +y? 1 1
exp(— 5 (g—o—?)) 4.7)

Une maniere plus précise de procéder consiste a utilisefomegon dite de Moffat, de la forme :

1
(1+ I2+y2)n

o2

(4.8)

pour effectuer la convolution, la fonction de Moffat est mieadaptée en général qu'une simple
gaussienne pour modéliser une PSF.

La rotation de I'image est ensuite réalisée avec une fomatimterpolation, I'intégration finale se
réalise a I'aide d'un masque rectangulaire dont les élésremit les facteurs de remplissage (ou d’occu-
pation) des pixels de I'image.

L'illustration de la derniére étape de la méthode est faitesda figure 4.9, ol on présente la super-
position de la fente spectroscopique (en noir) sur l'imagevert). Les quantités,}; sont les intensités
dans les pixels de l'image importants pour la comparaisangh®rche a obtenir l'intensité | dans un
pixel de la fente (hachuré en noir) en fonction de ces intéasPour ce faire il suffit de sommer les
contributions des différents pixels de I'image, obtenuemaeiltipliant I'intensité dans un pixel donné par
le “facteur d’occupation” de ce pixel par rapport au pixetharé. L étant la largeur de la fente et d la
taille des pixels de I'image on obtient immédiatement :

I= %Ipu + %Ipm + %dfm + %dfm + %Iplg + %Ip% (4.9)
Dans notre cas de figure, on cherche a effectuer une compaiaisc les données ISAAC non pas
de l'intensité, mais de la vitesse déduite des cartes GaRuilesse n’'étant pas une grandeur extensive
dans une image (contrairement a l'intensité), effectuer apération finale calquée sur la relation 4.9
donnera une vitesse largement surestimée par rapport desa weelle. La vitesse désirée s’obtiendra
en fait en pondérant I'équation précédente (pour la vi)gsaela somme des facteurs de remplissage,
cette vitesse pondérée V est la grandeur comparable ausvatisas spectroscopiques. En généralisant

la relation valable pour l'intensité on a donc :

TiyYj ..
Zi,j a2 Upij

V= ]
>

(4.10)
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les sommes étant prises sur tous les pixels concernés.

On peut également se poser la question suivante : est-iraissnnable physiquement de dégrader
la résolution des cartes de vitesse obtenues ou de dégredserhble des plans spectraux avant de
calculer cette carte ? A priori il est plus juste (pour desstjpas de rapport signal-sur-bruit) de dégrader
la résolution avant de faire tout calcul, et c’est la méthadieptée ici.

Ces opérations effectuées il est possible d’accomplictiireent la comparaison des vitesses. Pour
cela on a choisi la raie 1-0 Q(4) présente dans les spectteSAIIR, principalement a cause de sa
relative insensibilité par rapport aux raies telluriquefséction 2.5). La vitesse de cette raie a été préférée
a la moyenne des vitesses des sept raies présentes dansdeesspR (de 1-0 Q(1) a 1-0 Q(7)), les
autres raies pouvant étre a priori fortement absorbées.ifféaaice entre les deux estimations reste
relativement faible dans I'absolu, de I'ordre de 7-8 km,amais c’est suffisant pour perdre le bénéfice
de la réduction précise effectuée. On a vu en section 4.2acp@ection du LSR valait 30.5 knT.5pour
les observations GriF effectuées en 2002. Pour les obsarsdSAAC de 2001 on a £xz=41.5km.s .
Effectuer les deux corrections correspondantes est ldéderapération préalable a la comparaison et
permet d'effectuer cette derniére directement dans leedtiel du LSR.

4.3.4 Résultats de la comparaison

Fente A ] L Fente B <

Vige (km.s™1)
|
(km.s~1)

Visr

=800l v v e e e e -BOL .+ v v e e e e e ey n
o} 10 20 30 40 0 10 20 30 40
Position (secondes d"arc) Position (secondes d'arc)

Vige (km.s™")

=100 v v e e e e e
o} 10 20 30
Position (secondes d"arc)

~
o

FIG. 4.10 — Comparaison des profils de vitesse GriF (noir) et ISArouge) le long de trois fentes
spectroscopiques.
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On a porté dans la figure 4.10 les variations comparées deekseidu gaz excité dans le référentiel
du LSR, ceci le long de trois fentes ISAAC MR désignées par ACBLa comparaison basée sur ces
trois fentes est représentative des résultats obtenudes/ectres. La comparaison entre les deux jeux
de données a été restreinte aux 36" correspondant au chafp Gr

En noir est représentée la vitesse obtenue par la technigjmey-Pérot et en rouge la vitesse de
déplacement de la raie 1-0 Q(4). Des vitessgspvcomprises entre -30 et -60 kmssont obtenues.
Les résultats donnés par les cartes de vitesse GriF sonigitamalement confirmés par I'étude spectro-
scopigue. La corrélation entre les deux estimations esérargl bonne, méme si elle souffre quelques
variations suivant la position exacte dans la fente. Si errappelle que les mesures ISAAC ont des
barres d’erreur typiques de 5 km!s(venant de la correction de la distorsion), la corrélatientpétre
considérée comme tres bonne, validant les deux réducteni®ihées. Le fait que la corrélation entre
les deux estimations varie le long de la fente est sans ddutauable aux incertitudes sur la position et
I'orientation des fentes, méme si en général ces paransgrgselativement précis dans notre étude.

La meilleure résolution spectrale de I'instrument ISAAGrpet de mettre clairement en évidence
un effet non présent de maniére évidente dans les cartesrarfdéja détecté dans Chrysostomou et al.
(1997) : la présence de composantes multiples dans lesozibsationnelles de K La différence avec
ce travail est la résolution spatiale supérieure dont opodis ici; cette résolution permet de montrer
que la présence claire de ces composantes multiples n'estngaconstante dans le lobe NW. En fait
I'étude des spectres ISAAC MR met en évidence une dizain@giens environ ou deux composantes
apparaissent clairement dans les raies geG¢pendant il existe d’autres nombreuses régions dans les-
guelles les raies présentent des profils asymétriques dardesirs importantes, ces caractéristiqgues sont
attribuées a la présence généralisée de ces composantgdanuDe fait il est probable que, méme si
des doublets clairement séparés sont rarement détetésjds larges soient également des doublets
mais non résolus. La résolution spectrale nettement plokefdont on dispose par rapport a celle de
Chrysostomou et al. ne permet pas en revanche de séparenipssantes de fagon aussi efficace.

Il est intéressant de comparer les régions dans les femg18U la séparation des composantes est
la plus grande aux régions correspondantes dans les caiffe®Qur ce faire le plus logique est d'utiliser
la carte de largeur dans le lobe NW représentée dans la figlteelle dans le lobe SE n’étant d’aucune
utilité ici car les fentes ISAAC MR ne traversent pas cetteejoCette opération permet d'établir rapi-
dement qu'’il y a une forte corrélation entre la largeur ddip€riF et la séparation des composantes vue
par ISAAC. De fait les zones GriF ou les raies ont des largaurdela de 80 km:~! FWHM peuvent
étre identifiées avec une grande précision comme étant giemséou un doublet de la raie 1-0 S(1) se
forme.

De ce fait les résultats donnés par les cartes de vitesses@miFerronés dans toutes les zones ou la
largeur de la raie est trop importante. Ceci car cette carteent pas compte des composantes multiples
apparaissant du fait de la cinématiqgue du gaz en arriére-pka vision correcte consiste a utiliser la
carte de vitesse pour des largeurs inférieures a 8@ ket les résultats donnés par ISAAC ailleurs (si
évidemment la région correspondante est traversée paente.f

4.4 Etudes basées sur deux transitions de,H

Dans les trois sections qui vont suivre on s'intéresse axgités des transitions quadrupolaires de
H, mesurées dans la nébuleuse de Kleinmann-Low. Pour ce faiva partir de diagnostics généraux
et aller vers des descriptions de plus en fines du milieu.iAiass cette section 4.4 on va uniqguement
étudier la nébuleuse a 'aide de deux transitions gdedtine part a I'aide de la température d’excitation
gue nous allons définir et d’autre part avec une grandeur’'quaeappellera rapport ortho/para partiel.
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L'intérét de cette étude est que I'on dispose comme on leavdes informations sur I'ensemble de la
nébuleuse, le point faible étant que I'on dispose uniquérderdeux informations pour contraindre la
physigue du milieu. Ensuite, dans les sections 4.5 et 4.@ssgpa a une étude dite multi-raies, car elle se
base sur six transitions de,H'étude des propriétés du gaz est donc plus précise. Caperslagissant
d’'une étude spectroscopigue, on ne couvre pas ici toutebialedse. En section 4.5 on s'intéressera a
quelques propriétés générales déduites de ces specires)tgles approches relativement classiques.
Enfin dans la section 4.6 on étudiera tous les rapports de daiBt on dispose et on effectuera une
comparaison détaillée avec les modéles d’excitation (PERBocs). C'est I'étude la plus compléte qui
sera effectuée ici.

Dans cette section spécifique on présente les diagnostiosapioétre obtenus en utilisant deux
images prises avec des filtres étroits dans des raies rtwitimalles bien choisies desHLe fait de
disposer des données spectroscopiques ISAAC permettaonflener ou d'infirmer les résultats obte-
nus. On énonce d’abord les principes théoriques a I'origaee travail puis on s'intéresse aux résultats
observationnels

4.4.1 Température d’excitation

Il est commode, lorsqu’on étudie plusieurs niveaux d'éredjune méme molécule, d'introduire
la température d’excitation.}. Elle est définiformellementpour deux niveaux d'énergies; et B,
populations n et n, et dégénérescences & g (k est la constante de Boltzmann) par la relation :

me_ 92, B2 B (4.11)
ni g1 kT,

Par conséquent la température d’excitation est définie@mfaimilaire a la température cinétique
intervenant dans la distribution de Maxwell-Boltzmanrcdhvient cependant de garder a I'esprit le fait
gue la température d’excitation n’a de sens physique gégullibre thermodynamique local (ETL), de
plus cette température dépend des niveaux considérés estequie dans le cas ou 'ETL est réalisé que
toutes les températures d’excitation (définies pour chaquple de niveaux) sont identiques et égales a
la température cinétiqgue T du milieu. Par conséquent ladéeatpre d’excitation est une grandeur pure-
ment formelle en général. C’est également ce principe quigede définir des températures d’excitation
dites rotationnelles (calculées dans un méme niveau datighj ou vibrationnelles (calculées pour un
méme niveau de rotation).

Dans le cas de I'hydrogene moléculaire il est établi (Dalgadt001) qu'il existe deux températures
d’excitation distinctes pour les premiers niveaux rotatiels (v=0) et pour les niveaux rotationnels dans
le premier niveau de vibration v=1. La raison en est la diifige entre coefficients d’Einstein A pour les
niveaux v=0 et v=1, impliquant des désexcitations sépaiéas le temps des niveaux rovibrationnels.
Pour I'étude effectuée dans cette theése cet effet est squstamce car les raies vibrationnelles (niveaux
supérieurs v=1,v=2) sont les seules a étre traitées.

L'inversion de I'équation 4.11 donne :

(F> — Ey)
T — _ 4.12
puis numériquement dans le cas des niveaux supérieursagsgions 1-0 S(1) et 2-1 S(1) :
5598.913
Tew(K) = B PN LEEION (4.13)
n(nl—OS(l))
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et enfin en introduisant les intensités des deux raies grééeguation 2.18 :

5598.913
0.7381,_15(1) )
I _os(1)

(4.14)

Tey = —
Ln(

Cette température d’excitation (associée aux raies 1-D €3(2-1 S(1)) est particulierement inté-
ressante pour trois raisons : les intensités intrinsegles®es des deux raies, parce qu'il s’agit d'une
transition vibrationnelle et enfin car les deux raies ne pastaffectées par I'absorption atmosphérigue.
De ce fait le rapport des intensités 2-1 S(1)/1-0 S(1) a todwent été utilisé (méme seul) pour dé-
terminer les conditions physiques regnant dans le milié¢ernBerg & Dalgarno (1989) on montré en
particulier que ce rapport était pratiguement indépendastconditions physiques dans certaines PDRs
(voir chapitre 3).

4.4.2 Rapport ortho/para partiel

Conformément aux définitions énoncées dans le chapitrer@pfmort ortho/para de la molécule H
peut étre calculé a partir des populations des niveaux dj@nde la molécule selon :

E'u,.]

32 + 1)e” RT
OP(T) _ Ev Eszpazr ( ) —
Zv Z]pair(2J + 1)67 R

ou J est le nombre quantique rotationnel, v le nombre quamtigorationnel, E ; I'énergie des
niveaux et T la température cinétique.

Lorsque la température est basse comparée a I'énergie ohigpnaiveau rotationnel (170 K), toutes
les molécules sont dans leur état de plus faible énergie ,: 3=@. Ce niveau correspondant a un état
para, le rapport ortho/para est alors nul en théorie, ce sjuiaeilement vérifié a partir de I'équation
4.15. A priori donc, on s’attendrait a trouver un rapportgjoeent nul au cceur des nuages moléculaires,
cependant I'équation précédente ne peut s’appliquer ¢eTl| qui n'est pratiguement jamais réalisé
dans les conditions du milieu interstellaire. Il faut desptenir compte du processus de formation de la
molécule H, si le gaz reste aux températures basses typiques du nmtenstellaire c’est la formation
de la molécule dans ses 2 niveaux rotationnels les plus bas djper le rapport. Une formation dans le
rapport des dégénérescences est probable dans le mikestéfiaire, on s’attend donc plutét a mesurer
un rapport ortho/para proche de 3.

Le changement du rapport ortho/para impligue (chapitren2hangement du spin nucléaire, cela
n'est possible que par collisions réactives impliquant ides (Wilgenbus et al. 2000). Ce processus
est donc dépendant du taux d’ionisation dans le milieu deédgmnt de la température, les ions les plus
abondants susceptibles d’occasionner ce changement So(D&lgarno et al. 73) et H. En fait le
processus de conversion ortho/para n’'est efficace quaeueilagempérature du milieu atteint au moins
1000 K, par exemple dans une région compressée par une omt@cd_ors de mesures du rapport il
faut étre attentif au fait que ses variations peuvent étes dudes différences d'épaisseur optique lorsque
des effets de pompage sont mis en jeu (Sternberg & Dalgamo 89

En principe le calcul exact de ce rapport doit s’effectueia@lé de toutes les populations des ni-
veaux de la molécule, il s'agit du rapport ortho/pglabal. On s’intéressera ici a I'estimation du rapport
ortho/para a partir de la connaissance de quelques raigsatonnelles de bl Il est alors nécessaire
de définir un rapport partiel QB pour chaque niveau d’énergie ; il a été montré par Wilgenbas. e
(2000) que le rapport de cette quantité au rapport ortha/pdETL (OPr,, z71) est égal au rapport des

(4.15)
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populations respectives (population hors d'équilibrp{pation a I'équilibre thermodynamique local)
soit :
OP, N,
w = v (4.16)
OPr,, eri, Ny j(Tew, ETL)
En introduisant les niveaux supérieurs des transitionsS{1) et 1-0 S(0), leurs dégénérescences
respectives et la température d’excitation on peut obtamélation :

Ny—1,7=39v=1,7=2 (_Ev:1,1:2 - Ev:l,]:3)
3Ny=1,7=29v=1,7=3 Tex(K)
et enfin en insérant les différentes valeurs numériques tiantlune relation exprimant le rapport

ortho/para dans le niveau v=1,J=3 en fonction des intendi#é deux raies et de la température d’excita-
tion :

OPy=1,y=3 = OPr,, ET1, (4.17)

I _os(1) ezp 473 )
I os(0) Ter(K)

Pour étre utilisable cette relation doit donc s’accompagieela connaissance de la température
d’excitation.

OP,_y j—3 = 0.497 (4.18)

4.4.3 Application aux observations ESO-La Silla 96 et obseations CFHT 2000

Des observations ont été effectuées du 27 au 29 décembreali9escope de 3.6 m de I'ESO
(La Silla). Il s’agit d’'imagerie par filtres étroits (trangsivité d’environ 65 %, largeur 0.,2m FWHM
donc une résolution voisine de R=100) centrée sur difféeerdgies d’intérét de Het englobant la quasi-
totalité de la nébuleuse de Kleinmann-Low. On s'intéresses dette section a I'émission intégrée dans
les raies 1-0 S(1) et 2-1 S(1), leur rapport servira a caldaleempérature d’excitation selon la méthode
décrite ci-dessus.

Une série supplémentaire d’observations a été réalisé&BT @u 5 au 8 décembre 2000 suivant le
méme principe, un total de 8 filtres étroits ont été utilistxssde but de couvrir les raies rovibrationnelles
les plus intenses desHen bande K. On s'intéresse ici aux données obtenues pouriéss -0 S(0) et
1-0 S(1), de fagon a pouvoir calculer le rapport ortho/pandigd selon la méthode définie plus haut.

Ces observations furent réalisées a I'aide du systemeiqi@ptdaptative PUEO, malheureusement
les conditions atmosphériques ne permirent pas d'ateinde résolution meilleure que 0.5" (FWHM
a 2.12um), le rapport de Strehl (rapport des intensités au centrésagt avant correction) étant de
I'ordre de 0.1, c’est-a-dire légerement inférieur (la ection est donc moins précise) aux spécifications
de l'instrument. Chaque champ couvert est de 36"x36", cecquiespond a environ la moitié de la
nébuleuse.

Températures d’excitation observées et diagnostics

En combinant les deux images ESO dans les filtres corresppbada transitions 1-0 S(1) et 2-1
S(1), et en utilisant la relation 4.14 il est possible d'oliteine carte de la température d’excitation
correspondante dans la nébuleuse. Il faut néanmoins negerdg fait des faibles intensités de la raie
2-1 S(1) (méme si comparativement a la plupart des autres d& H en bande K elle est relativement
intense), la majorité des régions sont trop bruitées poareguapport des raies (et donc la température
d’excitation) ait une signification. En pratique seuleslques régions ont été étudiées, ces régions étant
caractérisées par des intensités élevées dans les desiutitigges ici.
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Les régions étudiées le plus en détail sont indiquées paBAet la figure 4.11 qui représente la carte
de latempérature d’excitation, elles sont également defiies en gros-plan dans la partie inférieure. Les
zones grises de la carte indiquent que l'intensité des nagss pas suffisante pour que les barres d’erreur
sur T, soient raisonnables, et qu'il a donc été jugé préférablmditre les valeurs correspondantes. Le
fait le plus intéressant lorsqu’on examine la distributites températures d’excitation est la stratification
de leurs valeurs. Les deux régions etant caractériséeseparatburs relativement élevées dg,Taux
alentours de 4000-5000 K sur un de leurs bords et une diroimgtiogressive lorsqu’on s’en éloigne,
pour atteindre des valeurs relativement faibles de 15@@#&voir figure 4.12). Ces régions ayant une
taille d’environ 1", soit 460 unités astronomiques, celam® une idée des faibles échelles de distance
sur lesquelles se produit la différenciation des tempégatd’excitation.

Pour expliquer ces distributions il a été fait usage de Ikegde chocs présentée dans le chapitre
3. Il a également été fait usage d’'un certain nombre de eisulelatifs aux modéles PDR, mais seul
un intervalle de parameétresgny) restreint a été exploré, ces paramétres correspondanxaitisés
dans I'étude de Storzer & Hollenbach (1999). Les tempégatdiexcitation correspondant aux mesures
effectuées ont été utilisées comme outil de comparaisosi gile I'intensité absolue de la raie 1-0 S(1).

Plusieurs hypothéses ont été envisagées pour expliquentase de I'excitation observée :

— Le plus simple est de considérer que cette structure pamesa la zone de refroidissement d’'un
choc, ce qui signifie que le choc est vu par la tranche (edyeRmur que cela soit possible la
taille de la structure doit étre approximativement égaketaille caractéristique du choc (telle que
définie dans le chapitre 3), soit de I'ordre de 500 UA. Cetted@t@mn a pour effet de restreindre les
possibilités aux chocs C, la taille caractéristique desglcétant beaucoup trop faible. Il s’avére
ensuite qu’aucun modéle de choc C ne peut reproduire a ldaddemmpérature d’excitation et
I'intensité de la raie 1-0 S(1), quelles que soient les valele la densité, de la vitesse du choc et
du champ magnétique. Cette impossibilité conduit a I'abande I'hypothése initiale : le profil
d’excitation observé n’est pas créé par un choc vu par lztean

— On peut également postuler que les différentes températiiexcitation obtenues sont le signe
de plusieurs chocs a I'oeuvre. Il a donc été procédé a la caigpa d’'une part des températures
d’'excitation élevées (entre 3500 et 4500 K), d’autre pag wenpératures d'excitation faibles
(1500-2500 K) avec les modéles de chocs. |l s'avére cetseqigil est possible de reproduire les
résultats obtenus avec un modele de choc C et um modele dé.dPlos précisément il est possible
de reproduire l'intensité de la raie 1-0 S(1) ainsi que lapgérature d’excitation dans les zones ou
cette derniére est élevée avec un modeéle de choc J vérifigntlef cm—2 et V¢=15 km.s™'.
Les mémes grandeurs dans les zones a faible températu@tatiexn peuvent étre reproduites
par un modeéle de choc C avega 10° cm3, Vs=25-30 km.s! et b=1, donc les densités sont
comparables dans les deux modélisations. Le principarerppour I'ajustement de ces modéles
est I'intensité de la raie 1-0 S(1), trop élevée dans leszartgsse température d’excitation pour
étre reproduite par des chocs J (voir chapitre 3).

— Enfin, 'hypothése que I'’émission est due a la PDR crééesplirdpéze a également été explorée.
En utilisant des parameétres proches de ceux utilisés perebi& Hollenbach et le modéle de PDR
décrit au chapitre 3 il est possible de reproduire la tentpéral’excitation mais non l'intensité de
la raie 1-0 S(1). Des modéles aveg+7.5 1¢ cm™3 (donc une densité extrémement élevée) et
x=4.10, qui sont les modéles optimaux pour reproduire la tempézatexcitation, sous-estiment
en effet l'intensité de 1-0 S(1) d'un facteur 10 environ dissobjets A et B. L'émission rovibra-
tionnelle de H ne peut donc étre attribuée a I'action unique d’'une PDR.

En conclusion, un modéle juxtaposant un choc C et un choc Bleeétre en mesure de reproduire

les deux intensités de raies étudiées ici. En ce qui condemenodeles PDR il semble que, méme
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Température d'excitation (K)
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FiG. 4.11 — Carte de la température d’excitatiog, Tcalculée comme détaillé en section 4.4) dans la

nébuleuse de Kleinmann-Low. Dans la partie inférieure sgprtésentés les noeuds d’émission indiqués
par A et B sur la carte.
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FiG. 4.12 — Coupes au travers des noeuds d’émission A (& gaudB€a @roite) représentés sur la carte
4.11. Les directions pour la coupe sont représentées pdigdes noires sur les gros-plans situés sous
la carte.

s'ils ne peuvent expliguer a eux seuls I'émission de la md&ek, leur contribution soit suffisamment
importante pour concevoir un processus mixte d’excitafmsilisionnel et radiatif). Un modéle de la
nébuleuse baignée par I'émission diffuse PDR mais avecatgstautions fortes des chocs dans certains
noeuds d'émission est donc plausible.

4.4.4 Estimation du rapport ortho/para

En utilisant les cartes CFHT relatives cette fois aux ttiorss 1-0 S(1) et 1-0 S(0) il est possible
d’obtenir une estimation du rapport ortho/para partieérmecédemment QR; ;—3 a l'aide de la rela-
tion 4.18. Comme pour les observations utilisées au pgoagrarécédent, il faut prendre garde cette fois
aux intensités faibles de la raie 1-0 S(0) et donc étre oetigs-a-vis des résultats obtenus. Cependant
il est possible d’obtenir une confirmation éventuelle ddswa obtenues en utilisant les observations
ISAAC LR pour lesquelles les transitions 1-0 S(0) et 1-0 St également détectées (voir par exemple
les spectres dans la figuP@). La méthode de comparaison utilisée ici est la méme que adbiptée pour
la comparaison des vitesses données par GriF et ISAAC eiorsecB. La différence essentielle étant
gu’on veut cette fois comparer des intensités de raies.

Deux fentes basse résolution traversent des objets domidarvde OP-; ;—3 a été jugée fiable,
mais seul le résultat pour I'objet noté C dans la figure 4.13 siscuté ici. Cette méme figure 4.13
présente la comparaison des valeurs obtenues pour I'obpptiestion. La partie supérieure présente les
valeurs de OR; ;—3 calculées a partir des observations en imagerie (prisdsgd a |'exterieur de
I'objet), la partie inférieure représente la méme quarmitéulée grace aux observations ISAAC.

On remarque que l'accord entre les deux estimations estléine optimal, les valeurs obtenues
en spectroscopie ont des valeurs uniformes aux environs5dép2cisément 2.420.1 est la valeur
moyenne dans la nébuleuse) alors que les valeurs obtenuraagerie sont inférieures a cette moyenne.
Dans I'objet les valeurs sont comprises entre 1.5 et 2 enéngdrop basses par rapport aux estimations
ISAAC, sauf en ce qui concerne les plus élevées en imageri@ogvant aux pixels 740 (imagerie) et
182 (spectroscopie). Ces valeurs maximales de 2.2 (commiedies incertitudes) sont relativement bien
conservées entre les deux observations. Par contre lesvaleis basses prévues par I'imagerie ne sont
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pas reproduites par les observations spectroscopigues.camparaison moins élaborée utilisant une
simple moyenne des valeurs obtenues dans la région diréél& fois en imagerie et en spectroscopie),
et non plus un profil entier, montre pourtant une quasi-tgeltre les deux rapports.
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FiG. 4.13 — Carte représentant le rapport ortho/para partigd f[@oniveau v=1,J=3 (gauche) et compa-
raison entre les valeurs obtenues le long de I'objet C (@roRRrendre garde a la différence de taille des
pixels GriF et ISAAC, I'échelle est la méme sur les deux grqpés de droite.

Il'y a plusieurs raisons possibles a la divergence entredes profils observés :

— Un probléme lors de la réduction des données CFHT. Le fattlider des rapports de raies rend
cette méthode particulierement dépendante du rapport [@twént étre différent dans les deux
images), avec I'apparition possible d’un biais favoridastvaleurs faibles du rapport au détriment
des valeurs élevées. La réduction des données doit éttéeajosur chaque image, en particulier
la soustraction du continu différe d'image a image alorslmration est comparativement plus
simple en spectroscopie.

— Une tendance du rapport ortho/para a atteindre de failllesins seulement a trés faible échelle
(inférieure a 0.3", soit 140 UA), auquel cas seule la meitlerésolution spatiale des données
CFHT permet de détecter ces variations.

Une étude récente a laquelle a participé I'auteur (en caiithon avec L. Kristensen) a essayé d’ex-
pliquer les faibles rapports obtenus dans les données ageimaa I'aide de modeéles de chocs. Il n'a
cependant pas été possible de trouver des parameétres fa@nuiet reproduire ces valeurs, un travail
supplémentaire est en cours pour caractériser de manigseapprofondie le rapport ortho/para partiel
ainsi que le rapport global (Kristensen, Callejo et al. e¥ppration).

Limites de la méthode

L'utilisation conjointe d'images obtenues a I'aide de éiffnts filtres présente I'avantage de couvrir
I'intégralité du champ d'étude. Cependant les outils dgmistic sont réduits a leur plus simple expres-
sion (une intensité absolue et un rapport), méme si on a vi&gait possible d’en déduire des contraintes
intéressantes sur la physique du milieu. En particuliefaitede disposer d'un seul rapport de raies ne
donne aucun droit a I'erreur, tout probléme technique lessabservations pouvant étre catastrophique
vis-a-vis du seul outil de diagnostic dont on dispose.

De plus un diagnostic basé uniquement sur 2 raies doit étrsidéré avec prudence, car il donne
acces a des quantitéecales en énergieLa température d’excitation n’étant relative qu’'a deuxeaiux
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il est impossible de I'assimiler a une température de mabu de vibration (calculée en général sur un
nombre plus élevé de niveaux), encore moins a la tempéreingtque. De méme le rapport ortho/para

est uniqguement relatif a un niveau d’'énergie, il ne s’agiauecun cas du rapport global devant étre calculé
a partir des populations de tous les niveaux d’énergie.

4.5 Méthodes de diagnostic multi-raies | : nouvelles estinm@ns des quan-
tités précédentes

45.1 Observations VLT LR

Fente| A« Ad
S1 45 | 16.0
S2 -5.4 | 15.0
S3 -3.0 | 115
S4 | -285| 9.5
S5 | -0.75| 8.0
S6 -0.6 | 6.0
S7 | -1.05| 3.7
S8 -09 | 2.8
S9 | -0.15] 1.9

S10 | 40.0 | 0.5
S11 | +0.3 | 0.1
S12 | +0.0 | -0.1
S13 | -0.15 | -0.6
S14 | +1.2 | -1.1
S15 | +15 | -1.7
S16 | +1.2 | -2.9
S17 | +1.65| -3.8
S18 | +6.45| -4.3

TAB. 4.3 — Positions des centres des fentes LR, classées duunsrdiaCes positions sont données en
secondes d’arc par rapport a I'étoile TCC0016= 05"35™14.91° etd = —05°22/39.1” (J2000)

La spectroscopie basse résolution est essentiellementgde dans le lobe sud-est (pic 2) par des
fentes qui I'échantillonent relativement régulieremeéatplus grande densité de fentes étant localisée
dans le centre du lobe au voisinage de I'étoile TCC0016.dlde position vaut environ 105 degrés.

Les spectres correspondants (dont un exemple est donnéadanse 4.14) couvrent les raies d’hy-
drogéne moléculaire de 1-0 S(3) a 1-0 Q(7). En fait seule antepdes raies rovibrationnelles de H
théoriquement accessibles dans cet intervalle de longliende sont effectivement détectées, a savoir
1-0 S(3), 1-0 S(2), 2-1 S(1), 1-0 S(1), 2-1 S(2), 1-0 S(0) etréees de la branche Q de 1-0 Q(1) a 1-0
Q(7) (auxquelles il faut ajouter la raie Bde Hl & 2.1655:m et la raie Hel1-0 & 2.0581m). En particu-
lier ni les transitions de la branche O ni les transitions anade niveaux de vibration supérieurs a v=2
ne sont détectées.

Comme détaillé dans la section 2.5 seules certaines imssjieuvent étre considérées comme libres
d’absorption atmosphérique, les résultats sur le chamjitelese établis aux sections 4.2 et 4.3 indiquent
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que seules les raies 1-0 S(2), 1-0 S(1), 1-0 S(0), 2-1 S(A)SR) et 2-1 S(3) satisfont cette condition.
Ces raies seront donc utilisées par la suite en tous poistfetes du champ (la raie 1-0 Q(4) peut
également convenir, mais elle est redondante avec 1-0s&(@)pour des mesures d’extinction).

Ces raies ont toutes été ajustées par des profils de Voighj egpgrmis d’avoir acces a leurs largeurs
(FWHM) et a leurs intensités intégrées, essentiellememtjustement global des profils en utilisant une
méme estimation de la largeur pour toutes les raiesda permis de mettre en évidence des largeurs
voisines de 4 pixels FWHM, soit environ 3.:19,m. Un ajustement effectué en choisissant une largeur
différente pour chaque raie ne modifie pas les ajustemdrmig, & justifie pas physiqguement car seules
les largeurs naturelles (négligeables) varient de raigarpriori.

Il a donc été possible d’obtenir des valeurs des intenséésales rovibrationnelles de e long des
différentes fentes, avec des incertitudes faibles (ietdgs a 1% pour les raies les plus intenses) dues au
bon rapport S/N.

La premiere étude effectuée avec ces intensités a été de'iv@irait possible d’en déduire une loi
d’extinction en bande K, suivant le principe énoncé a laise@.4. Malheureusement tous les rapports
mesurés vers la nébuleuse de Kleinmann-Low et qui auraiersepvir a cette détermination se sont
avérés inutilisables, conséquence directe du champ desgitegnant dans la nébuleuse et de I'absorption
atmosphérique. Il a en conséquence été décidé d'effectwirbugissement des spectres en utilisant la
loi d’extinction de Bertoldi 99 (section 2.4) calculée awlss observations ISO vers le pic 1.

4.5.2 Diagnostics : diagrammes et températures d’excitain

La connaissance des intensités des raiesdedtlle point de départ de trés nombreux diagnostics.
On a parlé au paragraphe précédent de I'extinction danslieunfautre utilisation habituelle de ces
intensités consiste a rechercher les mécanismes d’'ésnitétt gaz moléculaire. Pour cette tache on peut
calculer des températures d’excitation pour les diffé@eitansitions et les comparer a des modélisations
existantes. Le but de cette méthode étant de voir si un noresireint de ces températures peut expliquer
les rapports, ce qui facilitera d’autant plus la comparai&tne méthode plus fine (voir section suivante)
consiste a se passer totalement des températures d'exciat’essayer de reproduire tous les rapports
observationnels dont on dispose.

Un outil essentiel de ces comparaisons est le diagrammeit#igan de la molécule, ce diagramme
permett de déceler de facon visuelle des effets divers codeaeapports ortho/para différents de 3
(Wilgenbus et al. 2000) ou un pompage UV a I'oeuvre (Timmermet al. 96).

La construction d’un diagramme d’excitation suppose daaiire les populations des niveaux supé-
rieurs des transitions et de les tracer en fonction de Ieeate ces niveaux. De la relation de Boltzmann
on déduit immédiatement I'équation suivante valable veigent a 'ETL :

m Ey—E
In2 = —% (4.19)
g1

valable pour des niveaux d'énergie & E,, de densités net n,, dégénérescences gt g et pour
une température T.

Cette équation a pour conséquence le fait qu'une courbénmln(%) en fonction de (&
E;)/k sera une droite de pente -1&Ta condition que I'on soit & 'ETLPar extension si on a plus de
deux niveaux définis par; ng; et K, le fait de portedn% en fonction de Ek donnera le méme résultat
si tous les niveaux sont a 'ETL. L'équation 2.18 permet dierdacilement les intensités mesurées des
raies rovibrationnelles dej-hux densités de colonne des divers niveaux.

Si 'ETL n’est pas réalisé, on peut seulement définir une taiprre d’excitation pour deux ni-

veaux, voire une unigue température d’excitation pour utagenombre de niveaux si les conditions le
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FiG. 4.14 — Spectre ISAAC caractéristique (en haut a gaucheustement des raies de I'ensemble
(en bas a gauche) et de trois raies proches (en bas a droés)laeurs gaussiennes de 4 pixels et
lorentziennes de 0.3 pixels ont été utilisées pour I'ajusta.
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permettent. Le diagramme d’excitation offre également wyan commode de comparaison entre les
populations relatives observées et calculées théoriqueetsera abondamment utilisé dans la suite de
'exposé.

La figure 4.16 montre quelgues diagrammes d’excitationgaiss la nébuleuse de Kleinmann-Low
avec les barres d’erreur associées. Seules les populakensiveaux v=1,J=2 (calculée a partir de 1-
0 S(0)), v=1,J=3 (1-0 S(1)), v=1,J=4 (1-0 S(2)), v=2,J=3L(3(1)), v=2,J=4 (2-1 S(2)), v=1,J=5 (2-
1 S(3)) ont été jugées suffisamment slres pour étre utiliskefait de I'absorption atmosphérique.
Un ajustement de deux températures d’excitatigp ,Tpour les 3 niveaux rotationnels correspondant a
v=1, et T.;2, pour les 3 niveaux correspondant a v=2 permet de reprodeimaniere satisfaisante les
observations dans I'ensemble de la nébuleuse.

La premiére température d’excitation,,T, a une valeur moyenne dans la nébuleus6ié + 200
K; la seconde température,,b, a elle une valeur moyenne @00 + 800 K. Lincertitude sur la
deuxiéme valeur est nettement supérieure a celle de lagrendu fait des intensités de raies plus faibles
pour les transitions entre niveaux v=2 et v=1 par rapportlasentre niveaux v=1 et v=0, se traduisant
par des incertitudes supérieures. Du fait de cette inaddielevée il est impossible d’affirmer que les
températures sont différentes en moyenne. Cependantilonsgxamine les températures d’excitation
calculées en divers endroits de la nébuleuse il s’avérdlgs’'sont bien différenciées en général (figure
4.16). La modélisation des intensités avec deux tempésatliexcitation reste donc la meilleure possible
compte tenu des barres d’erreur.

En ce qui concerne les valeurs individuelles dg;Tdes pics de 3500 K ont été détectés dans plu-
sieurs régions brillantes de la nébuleuse alors que detesinmférieures de 1100 K sont également
apparues. La variabilité spatiale dg,J étant également élevée : entre 1300 et 3100 K dans la nébuleus
L'étude de référence des températures d’excitation danébaleuse est due a Rosenthal et al. (2000),
en utilisant des observations ISO. Les valeurs déduitesufectude sont d’environ 3300 K, mais avec
une limitation importante qui rend toute comparaison av@cdonnées périlleuse : la taille du faisceau
d’'ISO d’environ 80" (soit pratiguement la totalité de la néduse). Les résolutions spatiales supérieures
a 1" des observations VLT (tout comme les observations CRidfnettent par conséquent de tracer les
températures d’excitation beaucoup plus finement dansblaledse.

Il est cependant intéressant de constater que I'estimdioRosenthal et al. est incluse dans I'in-
tervalle de valeurs déduit de notre étude. La comparaissnrékultats de Kristensen et al. (section
précedente) avec ceux de Rosenthal est également bonne. IEmfieux études a faible échelle présen-
tées ici coincident en partie, les températures les plbtefabbtenues étant du méme ordre de grandeur.
La seule divergence concerne les valeurs tres élevées, dgusqu’a 5000 K) détectées dans les don-
nées ESO-La Silla. La différence entre les résolutionsiapatimpliquant un effet de moyenne sur les
mesures effectuées, il est tout a fait possible que cesrgaddervées existent effectivement mais n'aient
pas été détectées dans les observations ISAAC. Remarggaiesnent que I'estimation de. Jest plus
précise dans le cas des observations ISAAC du fait de lamrégste six niveaux d’énergie contre deux
seulement pour les observations ESO-La Silla. Ce qui a manpbe permis d'associer une température
d’excitation a chaque niveau vibrationnel.

En conclusion, le travail effectué sur les températuresaitation est cohérent. Les données ISAAC
complétant efficacement les estimations venant des preckidéagerie ESO-La Silla du fait du nombre
de niveaux plus élevé pour le calcul de ces températuresoRte, la structure a tres faible échelle vue
en imagerie ne peut étre reproduite par les observatiordrepeopiques. Les deux approches ne sont
donc pas redondantes, mais sont complémentaires I'unauwted:
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4.5.3 Rapport ortho/para

La relation 4.16 permet d’estimer le rapport ortho/parapsment a partir des diagrammes d’ex-
citation pour un niveau donné (Timmermann 96). La base deéthaode est décrite figure 4.15 et est
reprise en détail dans Wilgenbus et al. (2000). Il s'agitelaarquer qu'un rapport ortho/para différent
de sa valeur a 'ETL (& savoir 3) s'accompagne d'un déplacerdes populations des niveaux ortho
vers le bas dans les diagrammes d’excitation correspondagd populations des niveaux para (en bleu)
restent sur la droite correspondant a 'ETL (et donc de pedi® alors que les populations des niveaux
ortho s’alignent sur une droite décalée vers des valeussfaibles, le déplacement de ces niveaux étant
d'autant plus important que le rapport ortho/para est €aifil'est cette propriété qui est utilisée pour
écrire I'equation 4.16. Dans notre cas on peut recherchedéplacements de la population du niveau
ortho v=1,J=3 par rapport aux deux niveaux v=1,J=2 et vldi=facon a obtenir une estimation de
OPy=1,7=3.

Du fait de que I'on dispose seulement de trois niveaux urtejusnt précis est pratiquement impos-
sible, la seule possibilité étant de regarder le déplacedeela population du niveau v=1,J=3 par rapport
a la droite joignant celles des niveaux v=1,J=2 et v=1,Jefpeddant cette méthode est plus précise que
celle détaillée en section 4.4.5, car elle est basée surniotaux d'énergie. Une estimation basée sur
cette méthode et appliquée a toutes les positions de fent@dalispose a permis de mettre en évidence
le fait suivant : aucun déplacement signicatif de la valeuBd'a été détecté. Ce résultat tient compte
des barres d’erreur (faibles) des observations ISAAC.

Le fait que le calcul basé sur deux niveaux fasse état dergati®ulOR—; ;3 aux environs de 2.5 et
que le calcul basé sur trois niveaux indique que les valanstees proches de 3 donne une estimation
de la précision de la méthode décrite en 4.4.2. A savoir quapleort ortho/para partiel pour un niveau
donné peut étre calculé avec uniqguement deux niveaux djignavec une erreur d’environ 20 %. La
principale conclusion de ces travaux est que le rapporbirétia partiel pour le niveau v=1,J=3 peut
étre pris égal a trois dans la nébuleuse avec un trés boralieede confiance. Cela ne présage pas des
valeurs du rapport ortho/para global dans la nébuleuse.

4.6 Méthodes de diagnostic multi-raies Il : rapports de raie

Cette section est exclusivement consacrée a I'utilisate&mintensités des raies d’hydrogéne molécu-
laire dans la nébuleuse mesurées par ISAAC en mode LR, ceétiinliggr les conditions dans lesquelles
le gaz est excité. Contrairement a la section précédentdencte cette fois a expliquer directement
tousles rapports de raies (si possible), et non seulement saitdies diagnostics moins précis comme la
température d’excitation.

4.6.1 Intensités et rapports de raies

Il convient d’abord de remarquer gu'’il existe une émissittydrogéne moléculaire dans I'ensemble
de la nébuleuse KL telle qu’elle est conventionnellemefiiingg (ie. les 100 secondes d’arc autour de
Irc2). La position des fentes ISAAC-LR ayant été choisieatmh a couvrir I'intégralité du lobe SE de la
nébuleuse, il est possible d’affirmer que I'’émission ragflomnelle en branche S (et non seulement celle
de laraie 1-0 S(1)) est détectable sur une largeur de 35desalarc d’est en ouest. Cette émission n'a
pu étre détectée de facon certaine au CFHT en raison du regdedroir collecteur, ce qui explique par
exemple que les images prises a 2.22 soient relativement bruitées a I'exception de quelgug®ns.
Les raies les plus intenses détectées en bande K sont eralgienéaie d’hydrogene atomique Bia
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FiGc. 4.15 — Méthode d’estimation du rapport ortho/para basééesideplacement des populations des
niveaux ortho vers le bas par rapport a celles des niveaaxdzars un diagramme d’excitation.
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2.165529;m et la raie Hel-0 a 2.0581284n. Leur émission n’'est pas limitée a la nébuleuse, ce qui
indique gu’elles sont probablement formées dans I'enyaje gaz atomique en avant-plan de OMC-1.

Le second élément d'intérét est la variabilité spatiale idensités et donc des rapports de raies,
relativement faible dans la nébuleuse. Typiquement latiari moyenne sur une fente du rapport est de
I'ordre de 10 %, la variation maximale d'un rapport donnétar'é jamais supérieure a 25 % au dessus
ou en dessous de sa valeur moyenne. Ce fait est valable pauteorapports de raies rapportés a 1-0
S(1) et étudiés ici. Du fait de cette relative constancetiléggtime de moyenner I'ensemble des rapports
obtenus sur I'ensemble des fentes. Les résultats de I'tipide moyenne réalisée sur toutes les fentes,
mais seulement dans les zones ou les intensités des rateppoéciables, sont portés dans la table 4.4.
Egalement indiqués sont les écarts-type relatifs a I'dfmérgpour chaque rapport.

Dans une premiére approche, cette relative constancepjestade raies est étonnante, surtout aprés
avoir vu au chapitre 3 que ces rapports etaient sujets thémrient a des variations certaines suivant les
conditions regnant dans les chocs et PDRs. On peut se dirdegueapports de raies constants sont le
signe de conditions initiales (densité, vitesse de chaanghFUV...) identiques dans toute la nébuleuse.
Cette hypothese est cependant difficile & concilier aveatiara fragmentée de la nébuleuse, qui influe
évidemment sur la densité mais également sur la pénétrdticnyonnement. La question qui peut se
poser est de savoir si un modéle de choc global est physiquerorciliable avec des rapports de raies
constants en premiére approximation. Ce cas de figure setadrent dans le cadre d’'un mouvement
global de matiére ayant pour origine le voisinage de la solin2, le flux de matiére rencontrerait le gaz
moléculaire de OMC-1 et produirait une onde de choc dont oraitd’expansion actuelle sous forme
d’émission IR. Pour gu’une telle vision soit juste, il fautegles rapports de raies de Marient peu a
I'intérieur d’'un choc. Une étude relativement anciennea(ir et al. 89) établissait que cette condition
pouvait étre vérifiée dans le cas de chocs J, exclusivemestliteurs utilisaient la constance de certains
rapports de raies mesurés dans la nébuleuse ainsi qu'unlersig®le de choc hydrodynamique pour
conclure. En utilisant des arguments comparables mais de®ganodéles nettement plus précis il est
possible de revisiter ces conclusions. En fait, comme on auwchapitre 3, les variations des rapports
de raies a l'intérieur des chocs J sont loin d’étre néglitg=ali_es résultats obtenus par ces auteurs ne
peuvent donc étre utilisés pour expliquer la constanceafg®orts mesureés ici.

Si ce modéle de choc unique n’est pas viable, il faut se towsrs une seconde approche, a savoir
I'hypothése que la nébuleuse abrite un grand nombre d’oddeshoc a faible échelle se propageant
de facon isotrope. Cette interprétation est supportéegsaréisultats fournis par les observations GriF
(section 4.2), qui ont révélé une distribution de vitessmmlexe a faible échelle. Ces ondes de choc
a faible échelle seraient créées par des protoétoiles erafmm, comme expliqgué précédemment. Le
principal probléme est qu'attribuer toutes ces hypoth&iigondes de choc a des protoétoiles rendrait le
taux de formation stellaire beaucoup trop élevé par ragpoeiui prédit par les études antérieures.

4.6.2 Comparaison aux modéles de chocs

Il est possible de relier les intensités des raies mesurges ld nébuleuse aux modeles de chocs
en adoptant plusieurs méthodes. La maniéere la plus simefeediuer la comparaison est d'utiliser les
diagrammes d’excitation observés et simulés, le plus tiffiavérant étre de reproduire le décalage
relatif entre les niveaux émanant de v=1 et ceux émanant2idans les diagrammes. Les barres d’erreur
faibles dans ces diagrammes permettent en théorie de fixpatameétres des chocs de maniére précise,
mais encore faut-il qu’il y ait convergence acceptable ver®u des modéles donnés (il est tout a fait
possible qu’aucun modeéle ne reproduise de maniére satisfailes données). Pour définir les meilleurs
modéles de chocs, on a effectué une minimisation pondér&é grenant en compte tous les modéles
disponibles. Une fois que les modeéles les plus proches desations ont été définis, des simulations
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FiG. 4.16 — Diagrammes d’excitation observés (noir), meilemnodéles de chocs C (carrés bleus) et
meilleurs modéles de chocs J (rouge) pour 6 zones prisesleldobe sud-est de la nébuleuse. Les
positions des zones sont représentées sur la figure 4.3 é8al@ment tracées les deux températures
d’excitation, pour le niveau v=1 (vert) et v=2 (rose) et ledeurs de ces deux températures sont indi-
guées.
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Raie considérée | Rapport o
moyen

1-0S(3) 0.384 0.052
1-0 S(2) 0.349 0.018
2-1 S(3) 0.100 0.015
2-15(2) 0.046 0.042
1-0 S(0) 0.2435 0.009
2-1S(1) 0.095 0.013

TAB. 4.4 — Valeur moyenne et écart-typgour les rapports de raies considérés dans cette étudifgrela
alaraie 1-0 S(1)).

supplémentaires ont été réalisées en échantillonant peraént les parameétres fondamentaux des chocs.
En ce qui concerne les modéles de chocs C (déduits commeestarcitation dans les travaux de
Kristensen et al.), il est extrémement difficile de fairencailer observations et modéles, méme en utili-
sant tout I'éventail de densités, vitesses de choc et chaagmétique disponibles. La figure 4.16 montre
les meilleurs modéles de chocs C permettant d’approcheétedtats observationnels. Ces meilleurs
modeles font état de densités entré 801F cm~3, vitesses de choc entre 25 et 30 kmi.st paramétre
d’échelle magnétique b=1. Paramétres par ailleurs progbezux déduits de I'étude de Kristensen et
al. (2003). Cependant répétons que la corrélation entreraditsons et modéles de chocs C est beaucoup
trop faible pour invoquer ces derniers dans I'étude de itaon du gaz moléculaire dans la nébuleuse.
Les modéles de chocs J permettent par contre de reprodudradrfigure 4.16) de facon tout a fait
satisfaisante les diagrammes d’excitation pris dans laleébe. Quantitativement, des densités entre
5.10' et 10 cm? et des vitesses d’environ 20 km!spermettent de reproduire la quasi-totalité des
observations. Pour fixer d’avantage les idées, il a d'abtédpéocédé a un récensement des noeuds
d’émission traversés par les fentes, ce qui a fourni un tiéaviron une centaine de régions d'intérét.
Ensuite les intensités des raies dans ces noeuds d’éma@siété comparées automatiquement aux
modéles de chocs J disponibles de facon a définir les meilfganameétres (densité, vitesse du choc...)
reproduisant les diagrammes d’excitation. Enfin le nomlereaatuds d’émission reproduits par un mo-
déle donné a été mis sous forme d’histogramme dans lequidsement des modeéles a été effectué
par énergie initiale (proportionnelle &v%) croissante, le résultat est représenté dans la figure 4.17.
Nombre d’informations intéressantes sont contenues dgttes figure, par exemple le fait que des den-
sités pré-choc inférieures a 5216u supérieures a t@m—3 ne sont jamais réalisées, ce qui indique
que les densités pré-choc des noeuds d’émission ne sontegagldignées d'une valeur moyenne de
9.10' cm3. Une autre information intéressante est donnée par lesseisedes chocs, regroupées dans
lintervalle 16-21 km.s'. Ces vitesses sont relativement standard dans le cadreods @hElles sont
suffisamment faibles pour que la dissociation du gazéit réduite mais cependant assez élevées pour
que des températures suffisantes pour exciter le niveau @2 molécule soient atteintes. La table 4.5
recense les principales caractéristiques des modélesode dheproduisant le mieux les observations.

4.6.3 Comparaison aux modéles de PDRs

Du fait de la présence du groupement du Trapéze a environ E & wébuleuse KL (voir figure
4.2) il est légitime de supposer I'existence d’'une intéoecentre les deux régions. Cette intéraction
basée sur les effets du rayonnement sur le nuage molécaaipeésente sous la forme d’'une région
photo-dominée complétant la région HIl du Trapéze. En fadtion du groupement du Trapéze peut étre
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FiG. 4.17 — Distribution du nombre de pics d’émission repradpér un modéle de choc J donné. Les
valeurs portées au-dessus de I'histogramme sont la d@néighoc ; du modéle (en cm?®) et la vitesse
du choc (en km:s').
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5.10"

Densité n; (cm™3)
Vitesse de choc Y (km.s™1)
Nombre de fluides
Rapport ortho/para initial
Température initiale du gaz (K)
Température initiale des grains (K)
Champ magnétique
Taux d'ionisation par rayons cosmiques (5
Nombre de niveaux ki
Collisions H-H,
Longueur visqueuse (cm)
Processus de formation de H
Taille caractéristique du choc
Durée du choc
rate = gamma*(T/300)**alpha*nH/n(H) (taux de formation d&)
taux de reaction H-H2 Fower et al. et ou Martin et Mundy
taux de collision H2-SiO Turner et al. 92

16
3
3
22.2
15
0
5.10°17
150
modéle quantique et semi-classiq
10° cm
Equipartition
10" cm

150 ans

0:4.4110*

Abondances élémentaires
(relatives a H)

C:3.5510*
N:7.9310°
He :9.99 102
Mg : 3.70 107
S:1.8610°
Si:3.3710°
Fe:3.2310°

TAB. 4.5 — Propriétés des modéles de chocs J reproduisant leisespkSAAC.
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Densité des grains
Rayon minimal des grains
Rayon maximal des grains

Distribution MRN de tailles

Albedo des grains

Facteur d’assymétrie

3g.cm?
3.1073 um
0.3um
dN/da=a3-> (Mathis et al. 1977)
0.42 (Mathis 1996)
0.6 (Weingartner & Draine 2001)

Taux d’ionisation par rayons cosmiques (¥ 5.10°7
Relation excés de couleur/abondance d’hydrogeNg;/E(B-V) = 5.8 10°2! cm~2.mag™! (Bohlin et al. 1978)
Rapport gaz/grains (masse) 0.01
Taux de formation de H

0:3.210°

C:1.310%

N:7.5107°

Abondances élémentaires He:1.010!
(relatives a H) Mg:3.7010°

S:1.910°

Si:3.3710°

Fe:1.510%

TAB. 4.6 — Propriétés des modéles de PDRs reproduisant lesespEsAAC.

ramenée a celle de I'étoie* Ori C (type spectral 06, Mv=5.13y=05 35 16.45=-05 23 22.9) dont le

rayonnement FUV domine les autres étoiles du

groupemette Emwile se situe a une distance de 0.9

pc des noeuds d’émission situés les plus au sud dans la nébufe, la distance a I'objet BN étant a
peine plus importante. Le flux FUV émis par |'étoile peut &agculé au point qui nous intéresse (bord
sud de la nébuleuse KL) en tenant compte de I'atténuatioradadraversée de la région HIl (Ferland

2001, Storzer & Hollenbach 99).
Une autre méthode de procéder, adoptée ici,
entre observations et modéles de PDRs. Dans

consiste &veérfpremier les corrélations éventuelles
ce cadre ilrespmlement des résultats théoriques

exposés sur les raies de ldans les PDRs au chapitre 3 que I'espace des paramétrestiaeinuke

reproduire les observations est relativement rest

reies. d®nsités dans l'intervalle 4Q0° cm~3 et des

champs de rayonnement deé’¥bnt les plus & méme de simuler une PDR corrélée aux obsersakn
particulier le meilleur modéle de PDR a pour densité=6.1G cm 2 et pour champ de rayonnement
x=10°. Ce modeéle permet de reproduire les rapports de raies m@glenson a vu qu'ils constituent

une excellente approximation des rapports dans
pourcent (pour le rapport 2-1 S(3)/1-0 S(1)), lam
S(1)/1-0 S(1) reproduit & 22 % prés.

la nélm)lausc une précision maximale de I'ordre du
oins baroreélation étant obtenue avec le rapport 2-1

Ce n'est pas le seul modéle PDR ayant été utilisé par le pa&smment un modéle ayanyn7.5

10° cm™3 et y=2.5 10 a été retenu pour reprod
S(1) dans plusieurs noeuds d’émission dans la

uire les intensités des raies 1)) BAS(0) et 2-1
partie sudcd2 pe champ de rayonnement est plus

faible que celui déduit de I'étude ISAAC et la densité esstardres de grandeur supérieure, ce qui est
une discordance flagrante entre les deux études, en patidulfait que le méme modéle de PDR a été

utilisé.
L'autre modele de référence est celui de S

torzer & Hollehb@d®99),faisant état d'une densité

nig=4.0 1¢ cm—3 et d’'un champ FUW=2.4 10 dans la région. Par conséquent le champ de rayonne-
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ment est du méme ordre de grandeur dans les trois modélad, wesf pas tres étonnant dans la mesure
ou il est déterminé par les propriétés du Trapéze (qui semtdmnnues). Les différences en densité sont
plus difficiles a expliquer, le modéle basé sur les obsematiISAAC ayant une densité nettement plus
faible que les autres. |l faut signaler que la comparaistre eliagnostics émanant de modéles différents
de PDR est complexe, comme il a été établi lors de la réunidredin en mai 2004. Plus précisément
le modéle de Storzer & Hollenbach tient compte de la dynaenigbérente aux régions HIl (advection),
alors gue le modéle de Le Bourlot et al. (Observatoire desPsuippose la stationnarité.

Le modéle de PDR utilisé dans Kristensen et al. (2003) irelparadoxalement la présence d’'ondes
de choc, en effet des densités supérieures®a©? indiquent une compression préalable du milieu.
Le rayonnement étant incident sur une région déja traveraéene onde de choc. Les différences entre
modéles traduisent peut-étre simplement le fait que leszétudiées sont différentes : les observations
utilisées par L. Kristensen sont restreintes a quelquesdsod’émission résolus et particulierement
brillants. Le fait que I'on obtienne des profils d’'intensitétaillés fournit une contrainte forte en parti-
culier sur les échelles caractéristigues des PDRs, de gdustensités des raies obtenues donnent une
seconde contrainte forte en faveur des modeéles a hauteélensi

4.6.4 Discussion

Mécanisme d’excitation du gaz moléculaire

Des résultats précédents on peut déduire de facon quasitisiéfique les chocs C (I'intensité du
champ magnétigue ne jouant pas) ne peuvent expliquer Bamnisiu gaz dans la nébuleuse, une expli-
cation est donnée a cette impossibilité dans les paragsaplivants. Les modéles de chocs C avaient été
pourtant déduits de I'étude basée sur I'imagerie en filtr@itétKristensen et al. 2003), mais seulement
dans le cas des zones externes des noeuds d’émission. leunegi€solution spatiale de ces observations
peut expliguer les divergences, la différenciation desnsités se produisant a des échelles inférieures a
200 UA.

Morphologie du champ magnétigue

Des études observationnelles du champ magnétique ontadigees en utilisant des transitions de
CN, avec pour résultat la connaissance de la morphologia gelarisation et du champ magnétique
dans OMC-1 (Schleuning 98, Crutcher et al. 99). Le principalltat concerne l'inflexion des lignes de
champ dans la zone de la nébuleuse de Kleinmann-Low, ayamheaésultat une morphologie globale
en “sablier”. Cette description est cependant incompéaig échelles qui nous intéressent ici il n'y a pas
de mesures d'intensité ou d’orientation des lignes de chaefait si on admet I'existence d’ondes de
choc atrés faible échelle il est impossible d’obtenir désnetions du champ magnétique associé.

Génération de chocs C

L'impossibilité de relier les observations des raies roafionnelles et tous les modéles de chocs C
pose un probleme, du fait des mesures de champ magnétigadadagbuleuse. En effet des champs de
I'ordre de 5,G existent probablement dans des régions distribuéesradiiopic 2. Or de tels champs
magnétiques sont a priori suffisants pour provoquer le eggpentre I'onde de choc et la gaz pré-choc
et donc la création d’'un choc de type C (voir section 3), lesltéts présentés précédemment sont donc
intriguants de ce point de vue. De fait la résolution de caigarente contradiction réside dans la prise
en compte, non seulement de l'intensité du champ, mais desson orientation. Pour cela il faut se
souvenir de la morphologie du champ implémentée dans legle®de choc utilisés dans cette étude,
a savoir toujours perpendiculaire a la direction de propagade I'onde de choc. Compte tenu de la
morphologie du champ magnétique dans la région (figure #.23rait raisonnable de considérer une
quasi-colinéarité du champ et de la direction de I'onde aecBe fait dans une morphologie colinéaire
I'existence d'un choc C est impossible, les ondes magngtwes sont en effet des ondes transversales,
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FiG. 4.18 — Diagrammes d’excitation observés (noir), meilemnodéles de PDRs (bleu) et meilleurs

modéeles de chocs J (rouge) pour les mémes zones que sur &4i@6r Sont également tracées les deux
températures d’excitation, pour le niveau v=1 (vert) et (rede) et les valeurs de ces deux températures
sont indiquées.
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au contraire de I'onde d’Alfven qui est longitudinale (papport a la direction du champ magnétique).
Si champ et vitesse sont colinéaires les ondes magnét@sonerpeuvent donc pas perturber le milieu
pré-choc se situant dans la méme direction que celle dedsset Il N’y a pas de précurseur magnétique
donc pas de choc C possible.

D’un point de vue plus pragmatique, les modéles de chocsli€éstidans cette étude ne permettent
pas de choisir la direction du champ magnétique, et ne peulegrt pas servir dans le cas d’'une mor-
phologie comme celle présente dans la nébuleuse. Pouhérade fagon définitive il faudrait disposer
de mesures fiables non pas du module du champ mais de saatir@ctes échelles de I'ordre de la taille
des noeuds d’émission, a savoir quelques centaines dsuastéonomiques.

La direction des champs magnétiques est tres souvent dééerran étudiant la polarisation du
rayonnement par la distribution des poussiéres. Cetteadéthuppose un comportement paramagné-
tique des grains et une géometrie non sphérique, et fometisnivant le principe d'alignement de Davis-
Greenstein : I'alignement du petit axe des grains (en tagteeur I'axe de plus grand moment d’inertie)
suit la direction du champ magnétique. Le probléme est que @Banébuleuse KL ce mécanisme clas-
sique ne s’applique pas a priori, les flux de matiére a graodellé ont pour effet d’aligner le grand axe
des grains avec le champ magnétique. Méme si ce mécanismete corréler orientation des grains
et du champ magnétique a grande échelle, il parait douteffirdier que ce comportement est conservé
dans le cadre des clumps auto-gravitants.

L'explication de I'échec des chocs C a reproduire les olsgmms se heurte a une autre difficulté
d’'ordre théorique. Si la vitesse du gaz ionisé est exacteomdinéaire au champ magnétique il n'y a pas
de probleme (figure 4.19), mais en général il existe un afiglatre les deux directions, par exemple
dans le cas du lobe SE de la nébuleuse les meilleures estiaébint état d’'une valeu=10".

Du fait de cet angle, la force magnétique proportionnellﬁ;’fﬁ exercée sur le fluide ionisé a
tendance a le faire dériver jusqu’a ce que la force s'anmigst-a-dire jusqu’a ce que vitesse et champ
magnétique soient orthogonaux (voir figure 4.21). A priamd, une configuration magnétohydrodyna-
mique telle que celle pressentie dans la nébuleuse a temdawoluer vers une configuration “classique”
(figure 4.20) favorable a la création de chocs C.

Si cette évolution n'a pas eu lieu, ce qui semble étre indppréles résultats observationnels, cela
peut indiguer qu'il existe un mécanisme particulier cdntant a I'alignement. Ce mécanisme implique
sans doute les grains, dont 'inertie élevée dans les chdes @aonséquences importantes sur la dyna-
mique.

4.7 Un modéle global pour la nébuleuse de Kleinmann-Low

4.7.1 Role du champ magnétique

Le champ magnétique dans la nébuleuse est certainemesanufiient intense (au moins locale-
ment) pour dépasser la valeur critique définissant le pasgaghoc J en choc C (Mullan 71). L'argu-
ment suivant lequel le champ magnétique est colinéaire adatin de propagation du choc, faisant
disparaitre la possibilité d’avoir un choc C, est séduis@ependant il se heurte a I'effet decrit en 4.6, a
savoir “la régularisation” de la géometrie vers une confitjon de nouveau propice a un choc C. Une
modélisation additionnelle est a priori nécessaire, det afétant pris en compte dans aucun modéle de
choc actuel.

Dans les noeuds d’émission la valeur du champ magnétiquecpeitre d’'un facteur 2 ou 3 par
rapport a la valeur dans le gaz plus diffus environnant, eecaison du gel du flux dans la matiére (effet
confirmé par la loi empirique de Troland & Heiles). Le poinsestiel peut se résumer comme suit. Du
fait du champ de vitesse complexe mis en évidence par lesvattiems GriF, puis confirmé et élargi
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Augmentation de la densité

Fic. 4.19 — Configuration dynamique dans laquelle une tranchgadese déplace a une vitesse v, le
champ magnétique B étant colinéaire a la vitesse.
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FiGc. 4.20 — Configuration dynamique dans laquelle une tranchgadese déplace a une vitesse v, le
champ magnétique B étant perpendiculaire a la vitesse.
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Fic. 4.21 — Configuration dynamiqgue dans laquelle une tranchgadese déplace a une vitesse v, le
champ magnétique B faisant cette fois un arfgérec la vitesse.

par les observations ISAAC, il parait faux de penser queifé&rents flux de matiére, dont la direction
est en général isotropiquement distribuée dans I'espactids 4.2), suivent la direction du champ si le
champ suit effectivement la tendance macroscopique déceupar Crutcher et al. (1999).

Pour résoudre ce probleme, il est nécessaire de supposekgraple que l'orientation du champ
magnétique n'est pas conservée a faible échelle.

4.7.2 Lexcitation du gaz moléculaire

L'idée défendue dans Gustafsson et al. (2003) ainsi que camsvail est que I'émission globale
de H, dans la nébuleuse est due a la PDR créée par le Trapeze, maides/contributions importantes
par chocs uniguement dans les noeuds d’émission. Les alisexy ISAAC peuvent confirmer que la
PDR en question peut étre invoquée pour I'explication dppads de raies, cependant une modélisation
globale par chocs J peut également les expliquer. La catitibdes chocs ne serait donc pas limitée
aux noeuds d’émission, mais a I'ensemble de la nébuleusepdssibilité de reproduire les rapports de
raies avec des chocs C, quelle que soit la région considaitepue la différenciationdécouverte avec les
observations en imagerie n'est pas confirmée, méme sumssferaversant les objets alors étudiés.

Le fait d'expliquer les rapports de raies de phr un modéle de choc J unigue (si on met de coté les
incertitudes sur les parametres, venant des incertituossneationnelles, ainsi que les faibles variations
des rapports dans la nébuleuse) ne signifie évidemment pers tguit point de la nébuleuse un choc a
faible échelle décrit par ces parameétres se propage, celdscabservations GriF et ISAAC montrent
clairement la fragmentation en intensité et en vitesse débaleuse. Les trés nombreux noeuds d’émis-
sion récensés par les observations ISAAC ne sont donc pastalét chocs a faible échelle, eux-mémes
provenant d’autant d’'objets protostellaires. L'estimatdu SFR dans la nébuleuse (Vannier et al. 2001,
Gustafsson et al. 2003), faisant état de seulement 1 étoflermation dans la zone considérée.
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Chapitre 5

Etat d’excitation de la region Hll
compacte N8SA

5.1 Larégion N88A et son environnement

Les nuages de Magellan sont les galaxies les plus prochesnd#ré, et sont donc des objets d’étude
privilégiés. La raison en est les différences de métadlidii fait de I'évolution stellaire et chimique dans
ces galaxies irréguliéres, différente de celle caratiguis de la Voie Lactée. Contrairement au cas de
OMC-1 on ne peut atteindre des résolutions angulaires anféis pour résoudre des noeuds d’émission
moléculaire. Mais on peut avoir une vue d’ensemble des ruangdeculaires qui entourent certains des
objets d'intérét. En particulier le SMC (Small Magellanito@d : Petit Nuage de Magellan, figure 5.1)
comporte de nombreuses régions de formation d’étoiles euvgnt permettre la détection en émission
de la molécule K (voir chapitre 3). Les processus physico-chimiques a Voedépendent évidemment
de I'abondance des divers éléments dans le milieu, donc deésallicité. De ce point de vue il est
intéréssant d’étudier I'émission rovibrationnelle deg d&ns un environnement ou la teneur en grains et
en général les abondances élémentaires different de deltssnotre galaxie.

La présence de formation d’étoiles massives se traduit eérgkpar la création d’'une région Hill.
Dans le SMC il existe certaines de ces régions aux propragitques particulieres, nommeées régions
HIl compactes. C’est leur faible extension dans le visil@aventionnellement inférieure & 2 pc en
HS (Testor et al. 2002), qui les caractérise principalemehésEossedent également une extinction
supérieure a celle des régions Hll simples. De plus ellesisaisées en général par une étoile isolée
plutdt que par des amas (ou alors par des amas trés rédugtse. derniére caractéristiqgue rend ces
régions HIl compactes idéales pour étudier la formatiottagte isolée.

Parmi les régions HIl compactes il existe un nombre réduibjgts ou I'excitation du gaz est plus
importante que la moyenne, ils sont nommés HEBs (High BimitaBlobs, Heydari & Testor 82). Cet
état d’excitation élevé rend ces objets extrémement btdlaans le visible. Des modeéles classiques
(Churchwell 90) prédisent que la classe spécifique des H&Bgsente la derniére étape évolutive pour
les regions HIl compactes, la forte excitation du gaz étasigne évident de la formation d’'une étoile
massive dans la région. Seulement huit objets ayant cestéastiques sont connus dans les nuages de
Magellan (Heydari et al. 2002), I'étude détailléedtmcunde ces objets est donc capitale afin de dresser
un tableau général des propriétés des HEBs. C’est dans text®igue se situe ce travail. La région
HEB étudiée ici se nomme N8B8A (Testor & Pakull 85), un destshgs plus intenses détectés dans les
nuages de Magellan.

L'objet N88A, exemple typique de la classe d'objets défiigsfinaut, se situe dans le complexe N88
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(voir figure 5.2) situé a une distance de 66 kpc (donc 1 secdizde équivaut a 0.32 pc). Ce complexe
est caractérisé par une extinction moyenne supérieurdeaaretjénéral mesurée dans le SMC (Kurt et
al. 99), attribuée a des concentrations de poussiere supesi Le complexe N88 (d’extension 2.8'x1.5")
est illuminé par un fort rayonnement UV venant du coeur de N&B8#e émission quadrupolaire de H
également été détectée dans le complexe, attribuée a &npeéd’ondes de choc (Israel & Koorneef 91,
Israel & Koorneef 88), méme si des effets radiatifs peuvgatement étre invoqués.

N88 se divise en deux zones relativement distinctes, HW&2idtest et HW81 au nord-ouest (figure
5.2) qui nous intéressera ici. C'est dans HW81 (taille 56™3jue I'on trouve les régions compactes
N88B et N88A (cette derniére étant le centre de I'émission).UNXV81 est également la seule partie
de N88 ou I'on trouve du gaz ionisé. N88B, située a 5" de N88#,spuvent considérée comme un
compagnon moins excité de cette derniere.

La source N88A proprement dite (voir figure 5.3) a une taike2d4” et son coeur est composé
d’'une région poussiéreuse a I'émission intense, plus gg@nt il s’agit d'une source émettant dans
le proche IR avec une composante due a la poussiére chaextmdtion au centre étant estimée a 3.5
magnitudes dans le visible. La possibilité que N88A soit posge d’'une région HIl compacte incluse
dans une région PDR (Heydari et al. 99) est Iégitimée paséolation de I'émission quadrupolaire de
H, dans N88, ainsi que par la détection de CO indiquant de fagasi-gertaine la présence d’'un nuage
moléculaire (Israel et al. 2003), mais la morphologie dmli&sion de H au voisinage de N88A reste a
explorer. C’est I'objectif des observations décrites dargection suivante.

FiG. 5.1 — Le petit nuage de Magellan dans le visible (Crédit :éDlaoire national de Namibie).

5.2 Observations ISAAC 2002

La région N88 a été observée par le spectro-imageur ISAACE ¢hapitre 4) pendant les nuits du
12, 13 et 14 juillet 2002. Ces observations se divisent erpartge spectroscopique, en mode LR et MR,
et une partie imagerie en mode SWI (Short Wavelength Imaginec des temps d’intégration typiques
compris entre 10 et 100 s. Ces observations ont pour buttedsncaractériser I'émission quadrupolaire

104



iF

o) HW 81
Wt /
NE8A.
N8sB a3
. a5 a 28 g 27
.= «d .
el - o]
, 19
e L7
HW 82 15 16
2 14 W
L= L~ g 12 .
# il
1
...
. G

FiG. 5.2 — Image en bande Ks de la région N88. La nébulosité dqestia nord est le complexe HW81,
comprenant les régions N88A et N88B étudiées ici.
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FiG. 5.3 — La région N88A vue endd(Crédit : M. Heydari-Malayeri et ESA/NASA).

de H,. Trois images de I'ensemble de la région N88 ont ainsi étéralas, la premiére en filtre large
dans la bande Ks (2.025-2.28n) et les deux suivantes a 'aide de filtres étroits a 2udBet a 2.1Q:m.

Le filtre centré & 2.13m a été choisi de fagon a englober la raie 1-0 S(1) a 2.1212544aison pour
laquelle I'image obtenue est considérée représenter d%ar pure de b Le filtre centré a 2.19m

a lui été sélectionné du fait de I'absence de transitions gddts sa bande passante. L'image obtenue
représente donc le continu IR en bande K, les observatiatsaafiltre étant destinées a une soustraction
ultérieure du fond de ciel. Les réductions de ces donnéesd@\été réalisées principalement avec le
logiciel ECLIPSE fourni par 'lESO. Ces images n'ont pas uésofution spatiale trés élevée, environ
1.8" FWHM.

En spectroscopie le mode utilisé est SWS (Short Wavelengétt®scopy) en mode basse (LR)
et moyenne (MR) résolution. La fente a une longueur totald2i# pour une largeur de 0.6". Ces
observations spectroscopiques se sont concentrées sagiess N88A et N88B. Des spectres ont été
obtenus en bande Z (0.98-1.i), J (1.1-1.4um), H (1.4-1.82um) et K (1.82-2.56:m). La résolution
spectrale étant comprise entre les valeurs R=250 et R=3bd8e moyenne résolution (MR) seuls des
spectres incomplets en bande H et K avec une résolution Ref®50u étre obtenus. On s'intéresse ici
aux raies de bl c’est donc principalement les observations en bande Kegons utilisées dans la suite.

Ces observations ont été effectuées avec deux positionsntie dans I'environnement de N88A :
une a été utilisée en mode LR et la seconde en mode MR. Lagosié la fente LR a été choisie de
facon a traverser le coeur de la région N8BA ainsi qu’unegdsila région faiblement émettrice de H
a l'est, région détectée en imagerie. La position de la féffRea été choisie de facon a traverser a la
fois N88A et N88B, le compagnon faible de N88A situé a envsbau sud-est. Précisément, I'angle de
position pour la fente LR vaut 99pour la fente MR cet angle est de £21es deux positions de fente
traversent toutes deux le cceur de N88A (voir figure 5.4). Ibsgvations en mode spectroscopique ont
bénéficié des meilleures conditions atmosphériques dasitad observations associée, nominalement
la résolution en bande K est de 0.8” FWHM (soit 0.26 pc).
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FIG. 5.4 — Carte prise a 2.13m centrée sur N88A et N88B dans le complexe HW8L1. Les fentigstets
dans les observations spectroscopiques sont notées agen(tversant N88A) et b en bleu (traversant
N88A et N88B).

5.3 Reésultats généraux

On s’intéresse principalement ici aux résultats mettaneetihydrogéne moléculaire. Des résultats
provenant d’études dans le visible permettant de contmifektinction et les abondances peuvent étre
trouvés dans Testor et al. (2003).

Les observations en imagerie mettent en évidence la présbémission quadrupolaire de;lans
la raie 1-0 S(1), majoritairement dans une nébulosité situbest de N88A (figure 5.4). Cette émission
H, s’étend jusqu’a des distances de 3-6” du cceur central de NB&8Atructure n’est pas homogéne mais
de nature filamenteuse, au moins trois de ces filaments aiéadétectés par ISAAC, I'un d’entre eux
s'étend dans la direction ouest, donc a I'opposé de la zadmidsion la plus intense. Le second a une
orientation nord-sud et se situe 4” a I'est du coeur de N88Alelmier a une orientation NW-SE et se
situe 3” au sud de N88A. Il est également possible de détaoe€mission plus faible jusqu’a 24" du
ceeur. L'extension de ces régions émettrices de$t d’environ 1.3 pc, cette valeur est cohérente avec
celle supposée dans les régions de formation d’'étoilesiveasgiodapp & Davis 2002). Il est possible
de tracer I'émission de Hjusqu'a son terme, a savoir 6 pc (19”) vers le nord de N88A sjijta 9 pc
(28") vers le sud.

On s’intéresse maintenant aux observations longue fe@ATSOnN a représenté dans la figure 5.5
la variation des intensités des raies 1-0 S(1) ddrduge), Bry de HI (vert) et Hel-0 (bleu) le long de
la fente a.Le pic central a l'intensité élevée dans toutesdes est le coeur de N88A, a savoir la source
UV dominant le rayonnement de N88; on a une émission inteass k& continu IR ainsi qu’une forte
émissivité des raies atomiques et moléculaires.

Les observations mettent également en évidence une émfagiite de H vers I'ouest (jusqu’a une
distance de 8 pc ou 25”), confirmant ainsi les résultats aisten imagerie. La région ouest de N88A est
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FiG. 5.5 — Variation de l'intensité des raies Hel-0 (bleu)y Brert) et H, 1-0 S(1) (rouge) le long de la
fente rouge (a) indiguée sur la figure 5.4.
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comparativement moins riche que la région est que I'on var@éci-dessous : aprés le caeur de N88A
on entre directement dans une région sans émission de tam&jaes mais avec une émission dg H
d’abord relativement intense puis décroissant & mesuréajus’éloigne du ceceur.

C'est essentiellement vers la région est que va se portex atiention, la morphologie des diverses
intensités de raies y étant beaucoup plus riche que pougiaréuest :

— En se dirigeant vers l'est a partir de N88A on observe d@hore zone d’émission atomique
(pixels 140-160) tracée par les raies de He et HI (en vertegf)bll n'y a pas d’émission molécu-
laire dans cette région, ce qui laisse penser qu'il s'agiadaégion HIl proprement dite et que les
raies détectées sont les raies de recombinaison du gaz.

— Ensuite vient une région (pixels 120-140) ou I'on déteatecfois massivement la transition
1-0 S(1) de H ainsi que de faibles contributions atomiques, il sembléglog d’attribuer cette
émission moléculaire a une région PDR (voir chapitre 3) &orda région HIl compacte.

— Une région moins facilement décelable (pixels 100-120rasactérisée par une émission faible
de H,, sans contrepartie atomique (ou alors trés faible). llis&ms doute de la derniére interface
classique dans une région PDR, le gaz est exclusivementulaiée mais I'extinction n’est pas
assez importante pour empécher I'excitation desHdonc I'émission IR associée.

Toutes ces propriétés semblent montrer avec certitudeeudrbnnement situé a I'est de N88A est
en fait composé d’une région HIl compaectiesi que d'une région PDR, toutes deux vues par la tranche
(edge-on) ce qui permet de déceler I'évolution des diffiem@missivités du gaz. Pour qu’une région
PDR se forme il est nécessaire qu'un nuage moléculaire gisiept dans la région, dans cette géometrie
le meilleur candidat est celui détecté en CO par Israel €2@D3). Dans la figure 5.6 on a représenté
les contours de CO dans les transitions J=1-0 (& gaucheRet {& droite), superposés sur I'image de
la région HW81 en bande Ks. Le fait que le pic d’émission de-J=2 situe plus prés de N88A que le
pic correspondant a J=1-0 est une indication supplémengaifaveur de I'hypothése PDR, la région a
I'excitation plus élevée se situant a des extinctions pilslés dans la PDR ayant NB8A comme source
excitatrice.
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FiG. 5.6 — Contours en CO dans la région HW81 (d’'aprés Israel. 20f13) superposés sur I'image
ISAAC observée en bande Ks. A gauche les contours asso@ésaasition J=1-0, a droite les contours
associés a la transition J=2-1.
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Les observations en moyenne résolution (figure 5.7) confithes résultats morphologiques obtenus
en basse résolution. Une information supplémentaire esintiant apportée par la présence de la région
N88B dans la fente (pixel 185), tracée par I'émission atami@elle ne fait a priori pas partie de la région
PDR). Il est difficile de détecter de I'émission atomiquelnzone située entre N88A et N88B.
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le long de la fente b (bleue).

La meilleure résolution spectrale de I'observation faiterede MR en bande K (spectre du bas dans
la figure 5.8) permet de mettre en évidence une structure eblelpic de H dans le coeur de N88A.
Les deux pics d’émission de 1-0 S(1) sont séparés physiqueatedd.4 pc (1.5"). Cette structure ne se
retrouve pas dans I'émission atomigue, comme en attestédamce d'un seul pic d’émission de la raie
Brv. Cette structure moléculaire peut étre expliquée par lagmee d’une bande de poussiére dans le
centre de N88A, une telle morphologie a effectivement étéatiée dans cet objet (Heydari & Testor 99,
Kurt et al. 99). Le rayonnement provenant de I'hydrogéneédhire etant alors fortement attenué par
cette bande de poussiére. Des données HST (en noir sur la figdrindiquent que la séparation entre
les deux pics d’hydrogéne moléculaire correspond a un g@mibsion de la raie &. Cette séparation
correspond également & un pic d’émission de la raig Bonfirmant le diagnostic effectué ci-dessus.

Un probléme dont il doit étre fait mention ici est le manquiatitde précision sur la position des
fentes spectroscopiques. Celle-ci a été estimée a 0.5¢ ldodifférence entre les pics de, e peut
étre confirmée dans I'absolu, des observations a plus héswdution spatiale (utilisant VLT-NACO par
exemple) devraient permettre de trancher.

La bande K n'a pas été la seule a avoir été explorée en spampios mais les spectres pris dans les
bandes Z et J ne comprennent pas de raies,fdtaHdis que les spectres en bande H peuvent uniquement
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permettre la détection des transitions 1-0 S(6) et 1-0 $I&3$. deux transitions n’ont pu étre détectées
dans la région de N88A, ce qui a des conséquences sur la setdiliréalisée en section 5.5. En ce qui
concerne les transitions atomigues on pourra se reportestarTet al. (2003) pour plus d'informations.
Deux exemples de spectres obtenus vers N88A sont représemtia figure. 5.8.

5.4 Déterminations de I'extinction

Les estimations de I'extinction dans la région de N88A obésna partir des transitionsaHet HB
de I'hydrogene (Testor et al. 2003) font état de valeurs=A 14 mag dans N88A et A=0.54 mag
dans N88B. Les images ISAAC dans I'IR proche permettent tieraiéner les extinctions dans les deux
régions, du fait de la connaissance du type spectral ddetonisantes. Une valeur dg,A3.44 mag
pour N88A, par conséquent beaucoup plus élevée que cebmivdas observations dans le visible, a été
déduite de ces observations en bande K.

La présence des raies d’hydrogéne moléculaire dans l@mvament de N88A (voir section précé-
dente) permet de réaliser une estimation de I'extinctiamsda nébuleuse, selon la méthode exposée au
chapitre 2. Nominalement, le rapport théorique (au sensrmidepend pas des populations des niveaux
d’énergie de la molécule) des intensités des raies 1-0 @B)YeS(1) vaut 0.701 (voir chapitre 2). Le
rapport de ces deux raies observées vers la nébulositédanpéunse (celle orientée nord-sud a I'est de
N88A) a 2.13um est lui de 0.55. En oubliant pour I'instant les problémesbdbrption atmosphérique,
on remarque tout d’abord que le rapport observé est inféaeuapport théorique, ce qui est relative-
ment normal. En effet les raies de la branche Q d€léhgueurs d’onde superieures a 2) sont plus
rougies que celles de la branche S entre 2 et:th3

Utilisant le fait que la différence entre les deux rappoedsprut étre due qu’a I'extinction différen-
tielle entre les longueurs d’'onde associées, il est pasdibktimer cette extinction. La relation entre le
rapport théorique, noté T, et le rapport observé, noté Q, est

(M)T — (m)o1070-4(141—05(1)*AI—OQ(S)) (5.1)
I _os1) I _os1)

ol les extinctions sont notées, A&n magnitudes. Cette relation permet par inversion de lealcu
la différence des extinctions entre les longueurs d’'ondetdnsitions. La raie 1-0 S(1) se situant a
2.1212544m et la raie 1-0 S(3) & 2.423067&n on calcule :

Az 1219544 — A2.4230678 = —0.26 (5.2)

La valeur de cette différence est relativement habituelleande K, comme le montre la comparaison
de cette valeur avec celle déduite de la loi d’extinctiors\@rion calculée par Bertoldi et al. 99 (chapitre
2). Celle-ci prévoit une extinction différentielle de d&gerement inférieure mais néanmoins comparable
a celle calculée ici. En prenant la loi de Bertoldi commenefiée on peut estimer I'absorption en bande
K dans notre étude, a 2.12n on trouve une extinction de 1.2 & 10 % pres environ. Ceteuvae A 2,
combinée aux estimations dg/Aobtenues a l'aide des raies d’hydrogéne atomique ainsi oe Gux
études photométriques fournit une représentation coteédenl’extinction dans N88A.

Le fait que I'on obtienne une valeur plausible de I'extinatipose la question de la perturbation de
la raie 1-0 Q(3) par les raies atmosphériques, au chapitrec®2em effet vu que cette raie n’était pas la
meilleure pour effectuer des diagnostics. Cependand&tualitative ne tient pas compte des décalages
éventuels en vitesse, venant des divers mouvements tegiggalactiques, etc... Il est donc possible que,
suivant les caractéristiques de I'objet, cette raie fasmides diagnostics fiables.
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5.5 Excitation du gaz moléculaire

On étudie maintenant directement les rapports des raidgzationnelles de b, a I'aide des modéles
décrits dans le chapitre 3. L'endroit idéal pour effectuettec étude est le filament le plus intense se
situant a I'est de N88A, car c’est a cet endroit que I'inteef DR doit se situer. Le spectre concerné est
représenté en rouge sur la figure 5.9, ou on a également eepgédeux autres spectres de la branche S
de H,. En particulier dans une région atomique (en bleu) et daoseler de N88A (en noir) ou les raies
atomiques et moléculaires sont particulierement intenses
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FIG. 5.9 — Spectres en bande K pris dans le complexe HW81 dasségibns différentes. La région 1
(noir) correspond au centre de N88A, la région 2 (bleu) spwad a une position 4” au nord de N88B
et la région 3 (rouge) se situe dans la région d’émissiond8&"l I'est de N88A.

Les rapports de raies mesurés vers la région nommée Estalansd peuvent étre utilisés pour
déterminer la nature de I'excitation du gaz, suivant les e®méthodes utilisées dans le chapitre 4.
La table 5.1 indique les valeurs mesurées des rapport$vesiant a la raie 1-0 S(1), seules les raies
considérées non absorbées par I'atmosphére sont traitées.

Traitons d’'abord le cas des chocs J, pour ce faire on utilisecburbes et les valeurs numériques
établies au chapitre 3. La comparaison des rapports thiwigt observationnels est ici réalisée au cas
par cas.

— Le rapport impliquant 1-0 S(0) mesuré est beaucoup tropp@ur étre reproduit par un modeéle

de choc J, la valeur maximale prévue étant (chapitre 3) twsijmférieure a 0.5, méme pour les

113



Raie de H | Rapport relatif a 1-0 S(1
1-0S(3) 1.06
1-0 S(2) 0.35
1-0 S(0) 0.59
2-1 S(3) 0.27
2-15(2) 0.22
2-1S(1) 0.36
1-0 Q(4) 0.71

TAB. 5.1 — Rapport des raies de Hétectées dans le filament brillant situé 8” & I'est du coeIN@RA.

trés hautes densités

— Lerapport impliquant 2-1 S(2) est également trop éleve vd&eurs maximales théoriques de 0.18
ayant été calculées. De plus ces valeurs sont atteintesdesubasses densités, au contraire du
rapport 1-0 S(0)/1-0 S(1)

— Il est possible de reproduire les rapports 2-1 S(1) et 23}, &{ais avec des paramétres contradic-
toires. Le premier est uniqguement atteint pour de trés basasités (=10° cm~3) alors que le
second ne peut étre obtenu que pour des densités d’au maiosntd

— Enfin, le rapport 1-0 S(2)/ 1-0 S(1) peut étre reproduit ps gamme de modéles relativement
importante. Pratiquement toutes les densités traitéesaamodéles permettant de reproduire ce
rapport avec une vitesse bien choisie

Il apparait donc grace a cette étude que les intensités idssn@peuvent pas étre toutes expliquées

par les modeles de chocs J, et ce quels que soient les parariestcaractérisant.

En ce qui concerne les chocs C, avec un facteur d’échelle étigge b=1

— Le rapport 1-0 S(0) de 0.59 est ici encore trop haut pour giodire expliqué par ces modéles.
Méme pour les trés hautes densités le rapport maximal po@temn atteint est seulement aux
alentours de 0.4

— Ence qui concerne 2-1 S(1), 2-1 S(2) et 2-1 S(3), ces trpfwards peuvent étre reproduits par des
modéles comportant des vitesses de choc entre 15 et 20 ket.sles densités aux alentours de
5.10 cm™

— Le rapport utilisant la raie 1-0 S(2) est cette fois légarentrop bas par rapport aux valeurs
théorigues, ne descendant jamais au-dessous de 0.4

Par conséquent, méme s'il apparait que les chocs C (b=1gftemrhde reproduire un certain nombre

de rapports (contrairement aux chocs J), le fait que le radp6 S(0)/1-0 S(1) ne puisse étre reproduit
indique que les modéles associés doivent étre a priori midide

On peut également s'intéresser a des chocs C a champ magnigéig élevé (b=10).

— Il est possible d’obtenir avec ces modéles des valeurhpsode 0.5 du rapport 1-0 S(0)/1-0 S(1),
néanmoins toujours trop faibles par rapport a la valeurrviése

— Les rapports impliguant 1-0 S(2) et 2-1 S(2) peuvent éprodits pour des densités trés élevées,
de l'ordre de 5.10cm 3. Les vitesses doivent alors étre faibles (environ 10 ki).s

— Pour des vitesses comprises entre 35 et 50 krat pour une gamme de densités englobant la
totalité des modéles utilisés, il est possible de répredes rapports 2-1 S(1) et 2-1 S(3) relatifs a
1-0 S(1)

De fait, les modéles de chocs C fortement magnétisés ne tiennpas de reproduire les rapports

observés. Aucune étude du champ magnétique dans la régibn’'ai cependant disponible, ce qui ne
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permet pas de confirmer totalement ce resultat.
Enfin, on présente le resultat de la comparaison avec leslesodé PDRs dont on dispose :
— Le rapport 1-0 S(0)/1-0 S(1) observé de 0.59 peut cettéfoasreproduit, mais seulement aux trés
fortes densités (voisines de 5%1€@n ) ainsi qu'avec des champs de rayonnement compris entre
10* et 2.1G en unités de Draine.
— Le rapport mesuré avec 1-0 S(2) peut étre reproduit par @esngtres se situant dans la méme
zone, cependant un champ de rayonnement proche dedoh@ie la meilleure corrélation
— Les raies 2-1 S(2) et 2-1 S(3) peuvent étre reproduitesgsamEmes densités, des champs de
rayonnement compris entre *1@t 3.1¢ devant étre invoqués pour expliquer les deux rapports
simultanément
— Enfin, pour expliquer le rapport impliquant 2-1 S(1) il eétessaire d’avoir des champs de rayon-
nement plus élevés (aux alentours dé) des densités légérement plus faibles, quoique conci-
liables avec celles déduites des autres rapports
En conclusion, il semble qu’une modélisation PDR soit beapglus & méme de rendre compte des
intensités rovibrationnelles de;Hlans I'environnement de N88A, confirmant ainsi les réssilgaialita-
tifs obtenus dans la section 5.3. Les densités de gaz maigedéduites se situent entref1ét 5.1
cm—3, caractéristiques de PDRs denses. Le champ de rayonneoieétrd compris entre 2.3t 10
en unités de Draine. Ce modele de PDR dense et illuminé paayammement relativement diffus est
donc celui privilégié pour la région N88A. Cette conclus&st corroborée par la présence d'un nuage
de CO observé a deux longueurs d’'onde, au-dela de la zgipatapport au centre excitateur N88A.
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Chapitre 6

Conclusions et perspectives

Dans cette thése on a mis en évidence certains traits adgtigtées du gaz moléculaire dans des en-
vironnements perturbés. Le lien avec les modeéles théariquieont été largement explicités ici est fon-
damental, car il est malheureusement pratiquement imgess$iobtenir des informations simplement a
partir des intensités des raies rovibrationnelles. lisdgtion de modéles suppose une excellente connais-
sance des processus impliqués, un point intéressant gtideégagé de cette étude est I'importance des
processus microscopiuques. En effet les modéles utilisé&amnt géometriquement simples, obeissant a
une configuration paralléle. Cependant le fait d'inclur@lies d’éléments de physique microscopigue
(que ce soient les modéles de grains, I'ajout de nouveliesces et donc I'enrichissement de la chimie,
I'inclusion de valeurs toujours plus précises des sectiffisaces, etc...) a amené ces modeles trés prés
de la reproduction effective des conditions regnant danglleu interstellaire.

Le difficile travail de comparaison entre observations edéhes a été facilité par la définition précise
des quantités mesurables. De ce point de vue les résuléasghes obtenus ont permis de remettre au
godt du jour des valeurs pour la plupart canoniques. La coain de ces résultats avec I'étude réalisée
sur I'absorption tellurique des raies dg Bh bande K permet sans aucun doute d’affiner les diagnostics
pouvant étre obtenus. Méme si les raies étudiées ici sonémérg observées de fagon privilégiée par
les télescopes terrestres, les raies purement rotatlearnmuvant étre observées par Spitzer ou Astro-F
constituent un complément de choix de I'étude faite ici (cagant un milieu plus froid).

De futurs developpements instrumentaux permettront dérgbser cette étude, par exemple la mise
en service de l'interférométre SINFONI au VLT (couplé ausyse NACO d'optique adaptative) permet-
tra de combiner une trés haute resolution spatiale et unegb@solution spectrale. De méme, toujours
au VLT, le spectro-imageur VISIR permettra... L'utilisati du systeme NACO a déja permis d'obtenir
des données spectroscopiques a haute resolution spatadainébuleuse, qui plus est en partie dans
le lobe NW, précisément la zone non couverte par notre étudie raies. L'exploitation de ces données
est en cours a I'Observatoire de Paris.

Il peut étre intéressant de réaliser une étude longue femie Ip branche S avec une résolution
spectrale meilleure qu’en mode LR dans ISAAC. Du fait de lhléaabsorption atmosphérique pour
les raies correspondants, une meilleure résolution spegbermettrait d’étudier les rapports des raies
pour chacune des composantes en vitesse. Avec en persgagtigssibilité de mettre en évidence des
différences dans le processus d’excitation de chacune.

Une application des résultats du chapitre 3 pourrait étmaidex contraindre le processus de forma-
tion de H, sur les grains. On a en effet vu que dans le cas de chocs Jidiffsdes rapports de raies
dépendaient du processus de formation de la molécule. Mi@pwedifférences sont faibles I'observation
d’'un nombre élevé de transitions peut permettre d’avanaes de domaine. Il faut toutefois réaliser que
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les prédictions correspondantes faites par les modélesats sont extrémement dépendantes des types
de grains implémentés.
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Annexe A

Constantes, facteurs de conversion et
parametres moléeculaires

Constantes fondamentales

Constante de Planck h=6.626216J.s

Constante de Planck redu%%=1.05459 1034 J.s
Constante de Boltzmann k=1.38062%9J.K~!
Célerité de la lumiére dans le vide c=299 792 458Th.s
Constante de Gravitation : G=6.6710 N.m?.kg—2
Charge de I'électron : e=1.602176462 10 C

Masse de I'électron : p¥9.10938188 10! kg
Masse du proton : p¥1.67262158 10%" kg

Masse du neutron : p¥1.67492716 10°7 kg
Nombre d’Avogadro : N=6.0221415 mot'
Permittivité du vide £,=8.854187817 10'2 F.m!
Permeabilité du vide zp=12.566 370 614 1 N.A~2
Constante de structure finez.:1/137.036=4%

Facteurs de conversion et quantités astronomiques

Energies : 1 eV=11604.765 K ; 1eV=1.60217710J; 1 erg=1.010"" J

Distances : 1 pc=3.086 10m=206000 UA=3.26 AL 1 AL=9.4605 10 m= 65000 AU 1 AU=1.5
10" m

Masse du soleil : Mb=2 10°° kg

Luminosité bolometrique solaire @=4 1% W

Hydrogéne moléculaire et molécule HD

Energie rotationnelle :

Ej = ByJ(J +1) — Dy J*(J +1)? (A.1)
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avec B=1.21 10%! J=7.5 107 eV, en température @87 K ; Dy=9.35 10°%® J=5.84 10° eV, en
température B=0.068 K
Polarisabilité = 7.9 10°2° cm—3

Relations diverses

Longueur d’onde dans I'air a partir de celle dans le videatreh d’Edlen) :

131.4182  2.76249 10%

Aair = Avide[1 + 2.735182 107* + > —] (A.2)
Avide Avide
Remarque I'humidité de I'air peut modifier Iégérement cette relatio

Force d'oscillateur en fonction du coefficient d’Einsteiry

dregme’® 1 gj
— —Jdih.. A.3
f 871'262 I/2 gl 1] ( )

Champ de rayonnement de Draine en fonction de la longuendd’o
212151073 3.4146  1.3613 10?

F(\) = — + (A.4)

A4 A5 A6
Bandes spectrales (norme ESO)

1:0.73-1.06pum
J:1.12-1.43m
H:1.48-1.78um
Ks:1.78-2.4um
L:3.5-4.1um
M:4.4-5.4m
N:8.2-13.4um
Q:16.5-25.5um
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Annexe B

Raies rovibrationnelles de H et raies
telluriques
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Annexe C

Evolution théorique des raies de H

Figures pouvant etre inserees :
1-0 Q(1)->1-0 Q(7) + 1-0 S(3) soit 7 figures (sans compter Q(3)
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Annexe D

Parametres utilisés dans les modeles de
chocs et de PDRs
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Abstract. Observations are reported of IR emission i Bround 2:m in theK-band, obtained with the ESO 3.6 m telescope
using the ADONIS adaptive optics system. Data cover a regiithe Orion Molecular Cloud north of the Trapezium stars and
SW of the Becklin-Neugebauer object. Excellent seeingigigldifraction limited images in the= 2-1 S(1) line at 2.24zZm.
Excitation temperature images were created by combiniagethiata with similar data for,Hemission in thes = 1-0 S(1)
line reported earlier (Vannier et al. 2001). Shock modeésumed to estimate densities in emitting clumps of matdridbcal
zones with high excitation temperatures, post-shock tleasire found to be as high as several timesd02, an order of
magnitude denser than our previous estimates. We propatséhthnature of these zones is dictated by the combinedtgctiv
of shocks, which create dense structures, and the powedidtion field of9*C Ori which photoevaporates the boundaries of
these structures.

Key words. ISM: individual objects: OMC1 — ISM: kinematics and dynasieISM: molecules — shock waves —
ISM: lines and bands

1. Introduction (Lucas & Roche 2000; Zapatero Osorio et al. 2000; Boss 2001).

. ) This mechanism, if operational, has far-reaching consecgse
The Orion Molecular Cloud, OMC1, lying at the heart of th L : B :
Orion Nebula (Ferland 2001; O'Dell 2001), is a region i?or star formation in many regions of the Galaxy and in ex

) ] - rnal galaxies, making an important contribution to thie in
which powerful outflows from massive young stars |ntera?| I mass function (IMF) for objects in the low mass range
strongly with the parent gas from which they formed. This-co : : - - ;
tributes, it is believed, to the formation of further massstars The Galactic IMF has been extensively studied, especially i

(Elmegreen & Lada 1977) and an extensive population of | Orgog,ztia\/.lg. Luhman et al. (2000), in which studies extendrdow
mass stars. The Trapezium cluster and the region aroundit, ©
which includes both OMC1 and the Becklin-Neugebauer (BN) |n recent work (Vannier et al. 2001, hereafter V2001), we
object, itself a young and massive B-star (Gezari et al. .998ttempted quantitatively to test the shock compressiowntiyp
contains several hundred very early low mass stars withén a gsjs in OMC1, examining the distribution of scale sizes ef re
gion of scale 0.5 pc. The age of the cluster is of the order Qi()ns brightly emitting in H (e.g. Allen & Burton 1993; Schild
10° years (Hillenbrand 1997; Palla & Stahler 1999; Luhmag al. 1997: Chen et al. 1998; Stolovy et al. 1998; Schultz
etal. 2000). et al. 1999) and using theoretical shock models (Wilgenbus
An understanding of how massive stars influence the fast a1, 2000) to reproduce the observed brightness of emissio
mation of compact bodies in the surrounding gas is basgtthe H, v = 1-0 S(1) line at 2.12Lm. The results in V2001
on the hypothesis that outflows from massive stars maMowed that clumps of gas emitting in the 1-0 S(1) line do
shock-compress the local gas, triggering the formation gbtform a fractal size distribution but rather display afpreed
stars, brown dwarfs or free-floating objects of planetargsnascale size lying betweerf4 to 2’8, thatis %103 to 4x10-3 pc
given a distance to Orion of 460 pc (Bally et al. 2000). It was
e-mail- dfieldephys. au. dk Ifou'n'd that the passlage o_f magnetic (C-type) shocks, with ve-
* Mainly based on observations performed at the ECsilla l0citiés of ~30 kms™, impinging on gas of preshock number
3.6 m telescope. Reference is also made to observationsrped density 16 cnr3, could yield the very bright blemission ob-

Send @print requests toD. Field,

at the CFHT 3.6 m telescope. served. The passage of the shock was found to compress gas to
** Visiting astronomer at the European Southern ObservatoRimber densitiesnf; +2ny,) of several times 10cm™3. V2001
La Silla, Chile. found that one clump in the field (region 1, below) may be
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line are used in conjunction with datain= 1-0 S(1), where
5 IRc2  the latter have already been reported in V2001. In all sets of

TT 3\5\ T 3\0\ TT 2\5\ T 2\0\ TT 1\5\ TT l\o\ T 5\ TTT 0\ TTT -\

E ‘ - ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ B data, isolation of spectral lines and observation of theinen
s = ] o '-is uum at 2.179«m were achieved using a Fabry-Perot interfer-
0 ; o Eo ometer with a resolution 0f/1000, that is150 kms™.

E oo 1 The northerly extent of the field which we were able to ob-
5 J.5  serve was restricted by the availability of only a single,sth

C R - B Ori, as a sfiiciently bright reference for wavefront sensing.
10E " J.10 The field reported here consists of a single framé&$k22’8),

E b > centered 188 E and 34 S, relative to TCC0016 (see Fig. 1)
150 v " 1-15 and chosen for its strong= 2—1 emission. The Strehl ratio, the

E E - % E ratio of the peak intensity of the measured point-spread-fun

20 1-20  tion (PSF) to the theoretical maximum for a telescope with pe

F ™ E fect optics and no atmosphere, diminishes as the distaooge fr
250 N -25 the reference star increasé.0ri B lies at the south-eastern

£ .910“ B, B, . 3 corner of our image, with the north-west corner of our field
30 —-30 45" away. This corresponds to a size of the order of that of the
_355 'Glori bk 5_35 isoplanatic patch at 2m, the area beyond which AO correc-

= L * = tion may be significantly degraded. The size of the isoplanat
aoF . en . J40 patch depends on the outer scale of turbulence, a poorly char

F ool B acterized parameter, and much larger isoplanatic patcoes h

been reported. It turned out that the excellent seeing airtiee

H‘\H\‘HH‘HH‘HH‘HH‘HH‘HH‘HH‘\
3% 3 25 2 15 10 5 O 5 of our observations allowed us to achieve medfraiition lim-
Fig. 1. A finding chart, recorded at 2.121m (H, emission+ con- ited correction throughoutthe field, including faint oiedhe
tinuum), showing the area in which observations are preserex- resolution in our images corresponds to a Strehl ratio betwe
tending approximately from Ilto 23’ to the East, 3 to the North 0.37 and 0.5. In order to obtain a representative point sprea
and 9 to the south of TCC0016 (marked as a large white crosgunction, we chose to recort Ori D to the SE (see Fig. 1),
TCCO016 lies at 085"1491, 05223931 (J2000). The positions rather thang® Ori B, sinced! Ori D lies at a distance from
of the Trapezium stars and IRc2 are also shown relative toODX6. oy field more representative for the full field thahOri B.
Two stars used for image registration, PSH132 apd TCCOO;mdd Numerous observations were performedbOri D through-
at 19'E, 3'N and 14E, 7'S of TCC0016, are also indicated. The box,,t yata taking, since it is important for data reductionge a
identifies the zone studied in the present work- PSF appropriate to the time of and therefore the seeing for an
particular image acquisition.
gravitationally unstable and may be a potential site fourfeit Data reduction to obtain aimage was performed so as to
low mass star formation. This result is consistent with tieé s take account of any temporal variability of the sky backgmbu
lar density in the Trapezium cluster, which would yield oteg s spatial variations in the sensitivity of the detector (fiateling),
on average in the volume of gas observed (Luhman et al. 20Qfljferences in the sky brightness afféiient wavelengths and
In the present work we consider, as in V2001, a small patiffering dficiencies of the detection system for théfelient
of OMCL1 in a region centered45” north of the Trapezium Fabry-Perot settings. Dark counts were subtracted andikad p
cluster, reporting data in the= 2-1 S(1) line at 2.247m, at els and noise due to cosmic rays removed.
high spatial resolution, obtained using adaptive optics. Since we seek to ratio the imagesvis= 1-0 andv = 2-1
S(1), itis essential that brightness estimates are as$npessi-
ble from diferential éfects between the two lines. In this regard
atmospheric absorption in these lines must be considerd. D
A finding chart for the region observed, recorded initkel-0 obtained (Dec. 2000) on the Canada-France-Hawaii Telescop
S(1) line, is given in Fig. 1. The brightest,Hemission is using a combination of the PUEO adaptive optics system and
centered around 10E of the reference star TCC0016 andFabry-Perotinterferometry (“GriF”; Clénet et al. 20023, well
is the region originally designated as “Peak 2" in Beckwiths extensive data in Chrysostomou et al. (1997), reveal that
et al. (1978). BN lies 2@ to the north-west of TCC0016, thatOMC1 as a whole contains Hemission which shows veloc-
is, 0.045 pc. ity shifts, relative to Earth, of between60 to —10 kms™.
The ADONIS Adaptive Optics (AO) system at the ESQJsing the atmospheric absorption line atlas of Livingston &
3.6 mtelescope was used for the observations, which toak pl&Vallace (1991), we find that there is negligible absorption f
on 27th to 29th December 1996. ADONIS was equipped withev = 1-0 line in all cases, save over a very narrow range of
the infra-red Sharp-NICMOS camera (256256 pixels). At velocities around-30 kms'* for which an absorption 0-~7%
the time of our observations the seeing was exceptionatidgois found. For they = 2-1 line, the situation is similar with a
lying between 0.3 and 0.4 arcsec, and the lens set was useak absorption feature again 7% at around+33 kms*.
which gave a resolution of 50 nyasxel, with a field of view GriF data show that the regions studied span the range of ve-
of 12.8’x12.8’. Data recorded here in the;dd = 2-1 S(1) locity which includes these values. Thu§drential absorption

2. Observations and data reduction
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may introduce systematic errors into estimates of exoitati  Referringtov = 1,J = 3aslevel 1 and = 2,J = 3 as
temperature, but of only a few per cent. Theeet cannot be level 2, both of the same degeneracy, the excitation terhpera
accurately determined and we choose to ignore it in the ptesmay be expressed as

work.
A further consideration is that the= 2-1 line will be less T, = - El (1)
reddened than the = 1-0 line. The factor between the two kin e

is ~(11/22)"%7 (Mathis 1990), that is, the = 2—1 line may ) )
be overestimated by10% compared to the = 1-0 line. We whereE; — E, = 38924 cni, andn; are the populations of
present results here for data uncorrected for this impebgis/€Veli = 1, 2. The column densities), and hence the relative
known diterential absorption. If included, excitation temperapo_puIat'onS can be obtained from the observed brightrigss,
tures estimated below would be reduced¥®6. Absolute val- using
ues of brightness may however be underestimated due to dust 4., |,
obscuration (Rosenthal et al. 2000), but this does not @ifitsNi = e A @)
affect estimation of excitation temperatures.
Data for thev = 2-1 S(1) line and at 2.17¢gm in whereA is the wavelength and is the EinsteinA-value for
the continuum, free from i emission, were deconvolvedthe corresponding line (87 x 10~" s for » = 1-0 S(1) and
with the appropriate point-spread functions, using thétect.98x 1077 s* for v = 2-1 S(1); Wolniewicz et al. 1998).
nique of Subtractive Optimally Localized Averages, SOLA The resulting H excitation image can be seen in Fig. 2. To
(Pijpers 1999). This method has been shown to preserve @veid unacceptable levels of noise in forming this imagk, al
smallest scales in the data morffeetively than the stan- emission in ther = 1-0 andv = 2-1 S(1) lines weaker than
dard methods of Maximum Entropy and Richardson-Luc§x10~" Wm=2sr! (~10% of the maximum in the 2—1 line and
(Vannier 2001; Hook 1999 and references therein), yielding2% of the maximum in the 1-0 line) was excluded. Details of
otherwise very similar results. Implementation of SOLA intwo illustrative objects within Fig. 2 are shown in Figs. Jan
volves as input some “target” resolution which it is the aird, which also show the corresponding- 1-0 and 2-1 data.
of deconvolution to achieve. If this target represents tighh The data show surprisingly clear excitation structuregiiag
a resolution, the penalty will be an unacceptable level &om excitation temperatures of 1500 K:#6000 K. There is a
noise. In the present data we were able, with acceptable notendency for the emitting clumps of;Ho show a hot edge. In
to achieve a spatial resolution, uniform within the imageddition, edges have a clear propensity to face south tdisout
of 0715. Absolute fluxes were obtained by calibration usingest.
both the standard star HD71264, atP8"1815, -05351'49'8 Cuts through objects 1 and 2 are shown in Figs. 5a, b, which
(J2000), with aK magnitude of 8.538 (DENIS Standardllustrate that the excitation temperature in these zoaegise
Stars: seehttp://cdsweb.u-strasbg.fr/denis.html) to more than 5000 K. Errors in the excitation temperatures
and TCCO0016, whoseK’ band calibration is given in quoted here and subsequently at0% for 3r. Values ofTey
McCaughrean & Stater (1994). Images of the = 2-1 S(1) in hot zones lie in general around 3500 K to 4000 K. In cooler
emission were obtained by subtraction of the deconvolved c@ones, values dTe, congregate around 2500 K. A significant
tinuum image at 2.172m from that at 2.247:m, noting that feature is that the edge of hot zones tends to be very absupt, a
the continuum itself shows very little emission save thatfr shown in Fig. 5b.
stars in the field. The region is strongly illuminated by the A comparison may be made between excitation tempera-
Trapezium stars (see below) and absence of continuum entiges reported here and the excitation temperature(s)ogedu
sion indicates that very small dust particles, which shagtiir from Boltzmann plots, that is, of\i/gi) vs. Ei, whereN; is
K-band emission in photon dominated regions (PDRs: etge column density of level, andg; and E the multiplicity
NGC 7023: Lemaire et al. 1996), are absent in this part ahd energy of level respectively, using the ISO-SWS data of
OMCI1 (Ferland 2001). Images extracted in the same manfRasenthal et al. (2000). The latter data integrate the éwniss
as described above, but for the: 1-0 S(1) line, may be found in an area in the plane of the sky efl5” by 30" in the re-
in V2001. gion of Peak 1. This region, lying to the north of IRc2 (see
Excitation temperature images were created by formingmég. 1) and about 3 times larger than the present region, suf-
ratio of thev = 2-1 andv = 1-0 S(1) images. This placesfers excitation processes similar in nature to those in Reak
a stringent requirement on registration of the separatg@sa The excitation temperature in the range of energies inotydi
Two stars in the field were used for image registration, ngmel = 2, J = 3, spatially averaged over the ISO-SWS beam, is of
PSH132 and TCC0044 locatedI®, 3’N and 14'E, 7’S re- the order of 3000 K in Rosenthal et al. (2000) or 3300 K ac-
spectively of TCC0016 (see Fig. 1). Cuts through these starding to Le Bourlot et al. (2002). It is evident therefonatt
show that superposition of the two sets of data may be p#re hot zones observed in the present work, very small on the
formed with an accuracy af1 pixel on the full field. Thus ratio scale of the ISO-SWS beam, are rather hotter than in general
images could be made without significant loss of spatialleesofor OMCL1 and represent aftiérent set of physical conditions
tion. (Data recently acquired using the Canada-Franceaiiawthan the average for OMC1 as a whole.

Telescope have enabled us to perform registratian-ef2—1 Absolute values of brightness of;Hemission in hot and
and 1-0 S(1) images using 10 stars in the field. Results conficold zones in Figs. 2—4 provide an additional diagnostitef t
the registration of the images presented here.) prevalent physical conditions. The average value of bnigbs
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Fig. 2. An “excitation image” of the 128 x 12’8 region of OMC1, identified in Fig. 1, represented by an imafie excitation temperature as
estimated using Egs. (1) and (2). The centre of the imagégreed (0,0), is located at UBB"16:03, ~0522 467 (J2000), displaced 18 E
and 34 S from the (0,0) position (TCCO0016) in Fig. 1. The area irygepresents regions in which emission is below specifiedasiigvels
(see text). Boxes labelled 1 and 2 refer to data in Figs. 3 and 4
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Fig. 3. a) A detail of region 1, identified in the excitation image in F&gb) corresponding emission in= 1-0 S(1) ancc) in v = 2-1 S(1).
The line in Fig. 3a indicates the position of the cut takerhis timage to form the data shown in Fig. 5a. The colour barbfightness irb)
andc) are in units of 10° Wm~2sr?
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Fig. 4. As in Fig. 3, but for region 2, see Fig. 2. The lineahindicates the position of the cut taken in this image to fohe data shown in
Fig. 5b. The colour bars for brightnessti)andc) are in units of 10> Wm2sr?!
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Fig.5. a) A cut through the excitation image in Fig. 3a, region 1, in
a direction N-S, 115 west of the centre of the excitation image if’

Fig. 2, showing the variation of excitation temperaturehvgbsition.
b) A similar cut for region 2 in the E-W direction;’2 south of the
centre of the excitation image.

of thev = 1-0 S(1) line in hot zones witfiex > 3300 K is 85+

we consider first the influence of shocks and then turn to the
influence of the PDR generated BYC Ori.

3.1. The influence of shocks

Our aim is to identify shock conditions which reproduce the
observed range of excitation temperatures using shock iswode
Our discussion proceeds with the proviso that shock moaels d
not yet yield a definitive description of the origin ofl¢mis-
sion. Indeed, models in general experience considerable di
ficulties in describing data for Hemission spectrum in such
objects as the Orion bullets (e.g. Tedds et al. 1999).

Since the region may be permeated by magnetic fields
(Norris 1984; Crutcher et al. 1999) and the gas is at
least weakly ionized, shock models include not only
J-type (Hollenbach & McKee 1989; Lim et al. 2002)
and but also continuous-type (C-type) shock waves. The
latter have been investigated by Draine et al. (1983),
Pineau des Foréts et al. (1988), Smith & Brand (1990),
Kaufman & Neufeld (1996a,b), Timmerman (1998),
Wilgenbus et al. (2000), whose results were used in V2001,
and most recently by Le Bourlot et al. (2002). The latter ex-
tends the work of Wilgenbus et al. (2000), showing that Getyp
shocks may propagate at considerably greater velocitas th
was previously believed, increasing the range from around
30 kms?! to > 50 kms? depending on the gas density (see
below). The model of Le Bourlot et al. (2002) used here abides
by the relationship that the transverse magnetic indudson
given by BuG) = [n(cm3)]¥?, in contrast to the models
reported for example in Smith (1991) and Smith et al. (1991)
which invoke very high magnetic fields. Using the new model
of Le Bourlot et al. (2002), the range of C-type shock speed an
pre-shock gas density explored in the present work is thezef
considerably enlarged over that investigated using theltees
of Wilgenbus et al. (2000) in V2001. The range of densities
and shock speeds covers preshock valugs f10° cm™2 to
10" cm™2 and shock speeds of 10 KMt vshock < verit, Where
it IS the maximum velocity at which a C-type shock is able
to propagate in the medium for any chosen pre-shock density,
ranging from>50 kms? for n = 10° cm™3 to ~24 kms?
for n = 10" cm3. The steady-state code treats, in planar
geometry, the hydrodynamics of the shock and the detailed
chemistry in a self-consistent manner, including for exmp
the chemistry-dependent cooling of the post-shock gaselLev

2.7x 10 Wm2sr! (1) whereas the cooler zones possessppulation densities of jro-vibrational states are computed,

higher brightness of between 1 anst30°> Wm=2sr L.

3. Discussion of the observations

in parallel with the chemical and dynamical variables. la th
models to which we refer below, the orfpara H ratio is
assumed to be 3 in the pre-shocked gas. We note that these
latest shock models, which include the most recent cofisio

H, emission in OMC1 arises from both heating throughf0Ss-section data (Le Bourlot et al. 2002), overcome the
shocks (V2001 and see below), and from photon excitificulties experienced in earlier shock models (e.g. Burton
tion in PDRs (Storzer & Hollenbach 1999 (SH99); Sternbef§ al- 1990) in treating high density regions-df0® e,

& Dalgarno 1989; Black & van Dishoeck 1987; Black & We initially consider the possibility that in any clump, $uc
Dalgarno 1976). PDRs are characterized by high excitatias those in Figs. 3 and 4, we are observing generic structure

temperatures, €.g-5000 K for the S(1)y = 2-1 and 1-
0 lines, at any rate for low number densities, thagi)* cm2

in the emission of a shock, seen edgeways on, and that the
observed excitation temperature structure reflects théngpo

(Sternberg & Dalgarno 1989). In the discussion that followprofile of the shock itself. In this physical model, obseivas
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require that the width of the shocked region is of the ordex ofof 25-30 kms'. The observed 1+/2-1 line ratio in cooler
few hundred AU. This limits pre-shock densities¢b® cm3.  parts of region 1, for example, is07+ 0.3 around the peak
In order to achieve a brightness in the S¢l}= 1-0 line of emission. The C-type shock models mentioned yield result
in excess of 16 Wm~2sr!, this turns out to require veloc-which span this range, running from 9.6 to 5.0Tgx = 2200 to
ities of 40-50 kms'. Computed excitation temperature pro2900 K. Models predict a brightness in the 1-0 S(1) line of
files however showW ¢ remaining roughly constant, at 2600 K3 to 6x 10> Wm~=2sr * and are therefore also consistent with
to 2800 K, throughout the emitting zone. Hence excitatiomte or a little brighter than values recorded in our observation
perature profiles do not resemble those observed (Figs)5a, b |n the shock interpretation outlined above, the excitation
and we conclude that this edgeways-view model is not correghage is seenfeectively to trace gas density and we conclude
Turning first to a suitable model for the hidfx zones, that clumps of material possess very dense regions. Using th
a large range of C- and J-type shocks has been exploreddnle size of  + 0.5 x 103 pc derived in V2001, it was
order to try to reproduce the high observed excitation tershown in V2001 on the basis of the Jeans length that gravi-
peratures. For C-type shocks, the only group which yild tational instability may set in for number densities in essef
of 3500-4000 K are those which involve shock velocities Qf107 Cm*3’ for the largest of the clumps (region 1 in Fig. 2). It
25 to 30 kms' impinging on gas at a pre-shock density ofiow appears that parts of this and other objects possess albe
5x 10° cm (or higher, but with correspondingly lower shockmall regions with number density of several time& 63
velocities). For example, a shock velocity of 28 krhis gas of  and therefore that the total mass contained within thesepu
pre-shock density $10° cnr3 yields Tex = 3800 K and a post- js somewhat larger than previous estimates-0fL Mo, This
shock density of 1L x 10 cm™® at 10 K. However the calcu- strengthens the conclusion of V2001 that region 1, for examp
lated brightness in the= 1-0 S(1) line is % 10> Wmsr!,  may contain sfiicient material for low mass star formation.
whereas the observed average brightnessl3 times lower. |, yyis connection, a new element in our interpretation

We find no C-type shocks which yield a high excitation teMyises from spatially and velocity resolved GriF data for

igerlz\t:;? ;?gﬁ::g::iﬁgnb%ﬁgaozzizsd lower brightness, 12 o pission in OMC1 (see Sect. 2; Gustafsson et al. 2003).
] 'ex .

. le interpret these data as showing evidence that some of the
Slower J-type shocks turn out to be better candidates to

ibe hiah o A bl MC1 clumps may already possess protostars buried within
scribe high excitation temperature zones. Itis possibld@n- w00, gjnce outflow is characteristic of protostars (André

tify a Iimited rlange of J-shock velocities and pre—shock—degt al. 1993; Evans 1999; Eifél et al. 2000), these clumps
sities which yields the observed excitation temperatutt@n y . otore sfer shocks originating from flows within the

suitable H emission brightness. For example a J-type ShOGk, s rather than from an external source alone, such as
of velocity 15 gm S_l' impinging on pre-shock gas at a deng,q || characterised outflow from the BN-IRc2 zone (Doi
sity of 10° em éy'eldj a lbnghtr_\ess in the = 1-0 S(1) o 4 2002). If a clump contains a protostas, ¢Mission then
line of 3.4 x 10> Wm™sr™ and inv = 2-1 S(1) of 10 x represents a later post-collapse stage of star formatiner

6 —2 1 i — - R .
10 Wm*sr. This corresponds tdex = 3650 K, represen- y,o the hastening of star formation through shock accumula
tative of hot zones. The post-shock density at 50 K is esamattion of dense material prior to gravitational collapse.

to be 15 x 108 cm3. This and similar shock models provide a
brightness between 2 and 3 times less than the observed aver-
age value of x10°°Wm2srtinthe 1-0 S(1) line. A higher 3.2, The influence of 61C Ori
preshock density may be chosen to yield the observed figure.
However, as we describe in section 3.2, there is a PDR cdrhe region observed is exposed to the far-UV radiation fiéld o
tribution to the emission of comparable magnitude to that prthe Trapezium stars, of which the dominant contributor & th
vided by the shock and the uncertainties in both the shock dAdtarg'C Ori, ~0.09 pc distant from the Hemitting clumps.
PDR models do not warrant more detailed estimates of shd# initially set aside the high densities that arise in theckh
speeds and densities. Despite this complexitypthe?—1/1-0 model of Sect. 3.1 and consider purely PDR excitation.
S(1) line ratio appears to be a good diagnostic of the phlysica 6'C Ori generates a radiation field of 2x3L0° times the
conditions in the sense that highy clearly implies high pre- standard interstellar fiel@ = 2—3x10°), including appropri-
and post-shock gas densities. The model width of the J-shoeke attenuation by dust in the HIl outflow, as discussed ingSH9
mentioned above is a small fraction of 1 AU. Thus we posti¥e note that estimates ofy@&ould be too low by an order of
late that the medium is under continuous shock excitatish amagnitude (Ferland 2001), but that predictions of PDR model
is subject to a large number of small scale shocks, since thase insensitive to variation &g over this range (SH99). With
features together would yield the extended emission observGy = 2.5x10°, n = 4x10° cm3, including 2.6 km 5! of advec-
As described in V2001, which used the models describtide heating, SH99 reports a brightness @410 Wm=—2sr!
in Wilgenbus et al. (2000), C-type shocks are essential+to iethev = 1-0 S(1) line. This is~7 times lower than the bright-
produce the level of = 1-0 S(1) emission in the brightest re-ness of the central'8 of region 1, for example (V2001). With
gions. Thus the brightly emitting zones of low excitatiomte the same model parameters, the 2-1 line brightness pre-
perature, where the greatest 1-0 S(1) emission is found, dicted in SH99 is B x 10~ Wm2sr !, whereas the observed
can be modelled as C-type shocks involving pre-shock dés—~5 x 10-8 Wm=2sr. Results in SH99 correspond to an ex-
sities of the order of 10cm3, post shock densities of acitation temperature 0£2000 K. Data in SH99 represent the
few x107 cmr3 at 10 K, with accompanying shock velocitiesnost extreme PDR conditions which have been explored and

148



L. E. Kristensen et al: Hexcitation imaging in Orion 733

thus no known PDR model can account for the present obsagvective flow, which should be present, the true emission
vations. There must nevertheless be a PDR contributioreto tirightness due to the FUV field 6tC Ori will be greater than
H, emission, as subsequently discussed. the estimates mentioned. These considerations largelgwem

In addition,#*C Ori can also generate a shock in the zortbe discrepancy between observation and calculated beght
of interest. The mass loss rate®€ Oriis~4 x 107 M, yr*  found for the J-shock alone, as discussed in 3.1.
with a velocity of 1000 kms' (Howarth & Prinja 1989; The photoevaporation model proposed in SH99 may also
O’Dell 2001). This corresponds however to an energy flux pfovide some basis for our inference, drawn from shock mod-
material in the region of blemission which is 2 to 3 orders ofels, that shocks are both C-type and J-type within closéhgly
magnitude too small to drive the shocks described in Sett. Jegions. C-type shocks require the presence of transveage m
Thus shocks fromd*C Ori cannot account for the structure obnetic induction, whereas J-type assume that this is absémanb
served in the excitation temperature image. Rather the fothe degree of ionization in the region is negligible. SH98d(a
of this image arises because the émission zones representeferences therein) show that théeets of an intense FUV field
dense clouds within an HIl region, subject both to shocks afalling upon dense material is to generate a neutral outove
PDR excitation, as we now describe. may speculate that neutral outflowing material may drag ions

We combine the fects of shocks, discussed in Sect. 3.;and electrons away with it, creating a zone of low ionization
with the environment generated BYC Ori. The general nature relatively devoid of magnetic induction, in which J-typesks
of this environment in the zone of interest has been extelysivmay propagate. A further possibility is that shocks in higl
studied. The HIl region associated with the Trapezium elustzones do not achieve a steady state and we are observing the
is very well-documented and its morphology is known in detal-type region which accompanies the developing C-typekshoc
(Ferland 2001; O’Dell 2001; Wen & O’Dell 1995). Following A further point arises which may stimulate new observa-
Wen & O’Dell (1995), the main wall of the HIl region lies 0.15tions. The combination of shocks and a PDR as above would
to 0.2 pc beyond the region observed. This is corroborated, {ield a velocity spectrum of Hshowing a narrow line for the
example, by recent data in Takami et al. (2002), who describBR, superposed on broader shock emission. Thus high spec-
the morphology of the Hil zone around the Trapezium stars, ugal resolution spectro-imaging of these regions, with a-sp
ing [Fell], Hel and PAlines as diagnostic of the presence of thgal resolution of~0/2, would yield data which provide a use-
Hll region. These data show that the present region is omermyl test of the model proposed. Existing data in Chrysostamo
by the HIl zone and thus that the clumps observed are derseil. (1997) or Salas et al. (1999) is ofétient spectral reso-
fragments, surviving in the Hll region around the Trapeziumation but has a spatial resolution of no better thaf{6.
stars (O'Dell 2001). This is supported by the fact that High
regions are generally sharp-edged, where the expansitre of t
HIl zone is efectively inhibited by the high density. Thus we#. Concluding remarks
interpretthe fqrm ofthe excitatio.n temperaFureimageerims The observational data presented heresfor 2-1 S(1) H
of a combination of shocks, which build high density, and an_.__. . X X A
. ) emission provide evidence for highly structured excitatam-
intense far-UV photon field from the south, largely fréhC o B ;

R . eratures and densities in clumps of gas in Orion. In a frac-
Ori, which scours away less dense material through phopsev;

. - . - ion of the volume of these clumps, densities deduced from
oration. This latter aspect is analogous to the photoeioor : ) )
) : “ " shock models are an order of magnitude higher than previous
model of circumstellar disks, so-called “proplyds” (Hegprée ; .
) ; - estimates in V2001, where the latter were based solely upon
O’Dell 1999). Only dense gas survives when unshielded from ! .
" : - . v = 1-0 S(1) emission. We propose that the density structure
6'C Ori — providing the mass reservoir is large enough. Thi - T -
. o : ot the clumps, a few times 1@m~2 in the bulk, but in excess of
gives a qualitative explanation for the generally souttfam

; B 0 cm3 at the high excitation temperature south-facing edges,
ing morphology of the hot dense zones, pointing towards the .. s - -

. IS dictated by a combination of energetic shock compression
Trapezium cluster.

X N . " and radiative evaporation. The emission efisiformed in the

In this combined photoevaporation-shock description, the
B 1 . ; ' body of the clumps by C-type shocks. However at the edges,

radiation field of¢*C Ori falls upon very dense material, with,_-° - S

n > 10 cm. 2 orders of maanitude denser than in mfacmgﬁ C Ori, emission is generated through roughly equal
= ’ 9 Prontributions from J-type shocks and the PDR created by the

fri)t;dbpr)iz%ttzz\gipg;ifztgoi(rj1e:f1QOf'hhSeilgfgo. ' Igucé;dzrc}gnzzlr:ﬁ% ense FUV field o®*C Ori. The radiation field competes with

. o the shock-induced process of accumulation of materiap-str
?\IL?rfr:’bZrZzssi?:sdimzez%fgmgnarﬂzgg ; 120‘350Xm%£5 _?r:g ping away less dense matter at the fringes of the clumps and

model, based on a code described in Abgrall et al. (199§'avmg behind only very dense regions facing in the dicect

. : o ‘the Trapezium stars.
involves purely the fluorescence mechanism of excitation O

Hz. We find that the model generates a surface brightnes '
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